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Evoluzione Stellare 
Le equazioni degli interni stellari - parte I 2 
TESTI   CONSIGLIATI 
•  “Astrofisica stellare” – Castellani 
•  “Evolution of stars and stellar populations” -  Salaris & 
Cassisi 
•  “Astrophysics I – Stars” - Bowers & Deeming 
•  “An introduction to Modern Astrophysics” - Carroll-Ostlie  
•  “Evoluzione stellare”  -Castellani & Giannone 
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Evoluzione 
 
Analisi delle variazioni delle caratteristiche macroscopiche 
delle stelle al variare del tempo 
Lo strumento ideale è il 
Diagramma H-R 
(Hertzsprung-Russell) 
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temperature 
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Attenzione l’asse x 
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 Diagramma H-R & Evoluzione stellare 
E’ consuetudine considerare una stella come tale quando abbia 
innescato le reazioni termonucleari di fusione dell’H (cioè quando 
si trova nel diagramma HR in quella sequenza detta “sequenza 
principale”, MS) 
Nel diagramma HB viene definta una sequenza di riferimentodove 
si collocano le stelle di diversa massa che hanno innescato la 
combustione dell’H nel nucleo.La cosiddetta  sequenza principale 
di età zero == ZAMS (Zero Age Main Sequence) 
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Contrazione di una nube 
Pressione del 
gas 
  
€ 
3
2
kT
Approccio 
di Jeans 
Si pensa che le stelle si formino per condensazione 
da frammenti di nubi interstellari 
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Una molecola di H alla 
periferia della nube 
€ 
M = 43 πR
3ρ
€ 
R = 14π
3
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1/ 3
M1/ 3
ρ1/ 3
€ 
GMH
R ≥ kT
Condizione perche` 
cominci la contrazione  
Cerchiamo di trasformarla in una condizione tra la massa della 
nube alle sue caratteristiche “ambientali”  (ρ,T) 
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€ 
GMH
R ≥ kT
€ 
R = 14π
3
⎛ 
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⎠ 
⎟ 
1/ 3
M1/ 3
ρ1/ 3
€ 
(GH)Mρ1/ 3 4π3
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1/ 3
M1/ 3 ≥ kT
Sostituiamo…. 
€ 
M 2 / 3 ≥ k4π
3
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1/ 3
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€ 
M 2 / 3 ≥ k4π
3
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1/ 3
GH
×
T
ρ1/ 3
€ 
H2 = 2 ×1.6 ×10−24 gr
G = 6.67 ×10−8dyne × cm2gr−2
k =1.4 ×10−16erg /K
€ 
a ≈1015gr /K /cm
€ 
M 2 / 3 ≥ a × T
ρ1/ 3
€ 
M ≥ a3 / 2 × T
3 / 2
ρ1/ 2
€ 
M ≥1023 × T 3 / 2 × ρ−1/ 2
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€ 
MJ ≥1023 × T 3 / 2 × ρ−1/ 2gr
Per ogni fissata condizione del mezzo interstellare (T e ρ)  esiste 
una massa limite minima in grado di produrre la contrazione 
(Massa di Jeans) 
La massa limite dipende sia dalla densita` e dalla 
temperatura:  ambienti più caldi hanno bisogno di 
una massa critica maggiore 
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La massa limite dipende 
sia da ρ e da T:  ambienti 
più caldi hanno bisogno di 
una massa critica maggiore 
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€ 
ρ =1×10−23gr /cm3
T ≈10°K
Per condizioni tipiche 
del gas interstellare: 
€ 
M ≥1023 × T 3 / 2 × ρ−1/ 2 ≈1023 × 30
1023
≈1035gr ≈100M0
IL processo di contrazione “favorisce” la formazione di 
aggregati di stelle (ammassi, associazioni) 
€ 
MJ ≥1023 × T 3 / 2 × ρ−1/ 2gr
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Approccio di Jeans 
Semplicistico, comunque efficace 
Molte nubi interstellari 
possono essere vicine alla 
massa di Jeans 
Occorre identificare un 
processo che possa dare 
inizio al collasso 
“trigger mechanism” 
 
 
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Shock front 
Prodotto dalle supernovae 
Una regione di gas 
compresso che si propaga 
con la shell espulsa dalla 
SN produce un incremento 
di densità 
Compressione lungo i 
bracci a spirale delle 
galassie 
Collisioni di nubi 
Interazione tra galassie 
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Formazione stellare 
Si pensa che le stelle si formino per condensazione 
da frammenti di nubi interstellari 
Lo studio della modalità della formazione di una nube 
ha un’importanza fondamentale perché fornisce 
informazioni sulla distribuzione delle masse delle stelle 
Funzione di massa 
Per esempio: qual è la frazione di stelle di grande 
massa rispetto a quelle di piccola massa? 
IMF (initial mass function) 
 
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Conoscere la funzione di massa è un punto essenziale 
perché, visto che il destino finale di una stella è 
determinato dalla sua massa, la percentuale con cui 
si formano stelle di grande massa rispetto alle altre è 
un punto chiave per capire l’evoluzione chimica (e la 
storia di arricchimento chimico) dei sistemi stellari. 
Domande chiave 
 Qual’è la forma della funzione di massa? 
 La IMF è universale? 
✔ Dipende dal tempo? 
✔ Dipende dalle caratteristiche 
della nube protostellare? 
IMF 
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
Storia evolutiva di una struttura stellare e’ la storia della progressiva 
contrazione di una sfera di gas autogravitante a cui corrisponde un 
progressivo innalzamento della temperatura  centrale 
Possiamo schematicamente individuare tre regimi di tempi scala 
che caratterizzano questa evoluzione (contrazione): 
TEMPI SCALA DINAMICI  
TEMPI SCALA TERMODINAMICI  
TEMPI SCALA NUCLEARI  
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
Per nubi di massa dell’ordine della MJ comincia il processo di 
contrazione che e’ regolato da tempi scala dinamici (molto 
veloci):siamo infatti in presenza di sistemi NON statici in cui la 
forza di gravita` non e’ completamente bilanciata dalla pressione 
del gas 
€ 
2T +Ω = 12
d2I
dt 2
Energia 
cinetica Energia potenziale 
Momento di 
inerzia 
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
Man mano che la contrazione della struttura gassosa procede 
aumenta anche la densita` e la temperatura, L’aumento di T 
attiva il processo di ionizzazione della materia e produce un 
aumento dell’opacita`: la radiazione rimane “intrappolata” nella 
struttura   
COLLASSO  AUMENTO DELLA 
TEMPERATURA  
AUMENTO 
DELLA 
PRESSIONE  
L’aumento della pressione genera il primo “cambio” di regime 
(il rallentamento) dei tempi di contrazione della struttura   
Tempi 
scala 
DINAMICI  
 Tempi scala 
TERMODINAMICI 
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
Le strutture diventano quasi-STATICHE e cominciamo a parlare di 
struttura stellare controllata dal TEOREMA DEL  VIRIALE 
€ 
2T +Ω = 0
L’alta opacita` genera moti convettivi che rimescolano l’intera 
struttura  
Da questo momento in poi possiamo parlare di una struttura 
stellare che emette energia. La contrazione del gas supplisce 
alla perdita di energia e anche all’aumento della temperatura 
interna. Poiche` il VIRIALE ASSICURA che  
€ 
dT = −dΩ /2
Meta` dell’energia prodotta dalla contrazione supplisce alla perdite 
per IRRAGGIAMENTO e meta` va a SCALDARE la struttura 
T aumenta nel nucleo  
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
Il raggiungimento delle temperature di combustione  (dell’H, He etc) 
segnano la seconda transizione nelle scale temporali. Infatti le 
reazioni termonucleari costituiscono una sorgente di energia 
autonoma all’interno della struttura stellare (che supplisce alla 
perdita di energia per irraggiamento) e rallentano ulteriormente la 
contrazione.   
Le reazioni termonucleari DIMINUISCONO il numero di particelle 
libere nel nucleo e di fatto diminuiscono la pressione e dunque la 
struttura nucleare lentamente continua a contrarsi ma con tempi 
enormemente piu’ lunghi di quelli termodinamici.  
Tempi scala 
TERMODINAMICI  
 Tempi scala 
TERMONUCLEARI 
I tempi scala dell’evoluzione 
stellare 
La storia di una stella e’ dunque la storia di una continua 
contrazione di volta in volta arrestata dall’innesco delle 
reazioni termonucleari con una continua alternanza di tempi 
scala TERMODINAMICI e TERMONUCLEARI 
A “rallentare”  i tempi scala termodinamici puo’ intervenire il 
fenomeno della DEGENERAZIONE che impedendo al gas di 
contrarsi RITARDA il raggiungimento della temperatura di innesco 
delle reazioni termonucleari  DILATANDO cosi i tempi che 
intercorrono tra la combustione di un elemento e il successivo 
Al termine della combustione la contrazione riprendera` e portera’ 
il nucleo alla temperatura di innesco della reazione termonucleare 
successiva   
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Possiamo schematicamente individuare tre regimi di evoluzione: 
Evoluzione di pre-MS 
Evoluzione lungo in MS 
Evoluzione di post-MS 
Fasi di pre-sequenza 
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Tratto A-B 
Lo stato iniziale (punto A) dal quale si parte per la formazione di 
una protostella sarà una nube di gas: 
✔ di grande raggio  
✔ di bassa luminosità  
✔ e bassa temperatura. 
Prima fase. Collasso 
gravitazionale della 
protostella = contrazione 
rapida (x 1Mo t~102 anni) fino a 
che si forma un nucleo in 
equilibrio idrostatico che 
impedisce ulteriore contrazione. 
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Le regioni centrali si contraggono più 
rapidamente di quelle periferiche e 
raggiungono per prime l’equilibrio 
idrostatico locale 
Regione 
in 
equilibrio 
Onda d’urto 
Per 1Mo  il tratto A-B è 
rapidissimo ~ 102 yr 
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Fase di collasso della nube 
protostellare 
Tratto A-B 
Avevamo visto che in assenza di equilibrio idrostatico 
potevamo scrivere l’equazione (1) del sistema 
  
€ 
∂P
∂r
+
GMrρ
r2
= ρα Accelerazione 
radiale 
Nel caso di collasso: 
  
€ 
∂P
∂r
+
GMrρ
r2
= −ρ
∂2r
∂t2
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€ 
∂2r
∂t2
= −
GMr
r2
−
1
ρ
∂P
∂r
Equazione idrodinamica che descrive il moto dell’unità 
di massa a distanza r dal centro 
in condizioni di non equilibrio 
Contrazione iniziale (A-B) avviene su un 
tempo scala di caduta libera τFF 
  
€ 
τFF ~ 2
R3
GM
~ 4 ⋅ 10
3
ρ
sec
 L’equazione del moto 
dell’elemento è: 
€ 
s = 12 gt
2
€ 
g =GM /R2
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€ 
τFF ~
4⋅ 103
ρ
sec = 4 ×10
3
10−6 = 4 ×10
9 sec =102 yr
€ 
G = 6.7⋅ 10−8dine cm2 g−2
M = 2⋅ 1033g
Ro = 7⋅ 1010cm
Dalla Fig 3.5 si puo’ stimare che 
nel punto A il raggio della nube e’ 
circa 104 Ro . Dunque 
R= 7x 1014 cm 
€ 
ρ =
M
4 /3πR3
=
2⋅ 1033
4(7⋅ 1014 )3 =
1033
6 ×1044
≅10−12gr /cm3
Calcoliamo il tempo scala 
di collasso di una nube 
proto-solare 
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Gli strati esterni continuano a 
cadere verso il centro. Quando 
urtano la parte in equilibrio si 
genera un’onda d’urto che si 
trasmette nelle regioni adiacenti 
diminuendo l’opacità del mezzo 
circostante con un conseguente 
aumento della luminosità 
(tratto B-C) 
Regione 
in 
equilibrio 
Onda d’urto 
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 onda d’urto che si 
propaga all’esterno 
 
Lo spessore ottico della 
materia decresce e la 
radiazione filtra 
all’esterno con un 
notevole aumento della 
luminosità (tratto B-C) 
Per 1Mo  il tratto B-C è 
rapidissimo ~ 10 d  
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A questo punto anche l’inviluppo si 
stabilizza (tratto C-E), raggiunge 
l’equilibrio idrostatico. 
Nel punto E, l’intera protostella 
(nucleo + inviluppo) è in equilibrio 
idrostatico. 
Nucleo in 
equilibrio 
Inviluppo 
in 
equilibrio 
Per 1Mo  il tratto C-E è 
rapidissimo ~ 10yr 
  
€ 
L ~ 103  Lo
R ~ 102  Ro
T ~ 2500 °K
Per 1Mo 
Evoluzione Stellare - parte I 35 
Possiamo chiederci: 
Esistono, nel diagramma H-R, regioni 
“proibite” per i modelli stellari in equilibrio 
idrostatico? 
I primi modelli stabili di protostella sono 
stati ottenuti da Hayashi 
La struttura della stella deve 
essere interamente convettiva 
 
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Fissata la massa e la composizione chimica di un 
modello stellare, esiste nel piano L-Te una zona in cui 
non è possibile realizzare modelli in equilibrio 
idrostatico. 
La linea che limita la zona proibita è 
chiamata traccia di Hayashi 
Teorema di Hayashi 
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Traccia di Hayashi 
per una stella di 1Mo 
Zona  
proibita 
Regione permessa dai modelli 
parzialmente convettivi 
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Ia traccia stabile in 
equilibrio idrostatico 
totalmente convettiva 
 Modelli con  massa e 
composizione chimica 
diversa definiscono una 
famiglia di tracce di 
Hayashi 
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TRACCE DI HAYASHI 
Sono una famiglia di 
tracce evolutive che per 
data massa e 
composizione chimica 
definiscono il luogo dei 
punti di un modello 
COMPLETAMENTE 
CONVETTIVO  
in EQUILIBRIO 
IDROSTATICO  
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ATTENZIONE! 
Quello ottenuto da Hayashi è un 
risultato del tutto generale: 
Non vale solo per i modelli di pre-sequenza! 
Vale per tutti i modelli in equilibrio idrostatico 
Fissata massa e composizione chimica  si può ottenere un 
modello in equilibrio idrostatico in cui la struttura è 
Parzialmente radiativa 
(si trova a sinistra della 
Traccia di Hayashi) 
Totalmente convettiva 
(si trova lungo la Traccia di 
Hayashi) 
Evoluzione Stellare - parte I 41 
Raggiunto l’equilibrio idrostatico la proto-stella si sposta  
verso il basso lungo la traccia di Hayashi 
La temperatura è 
abbastanza bassa 
 
l’energia è fornita 
essenzialmente dalla 
contrazione 
Fase di pre-sequenza per una 
stella di massa 1Mo 
E 
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Temperatura interna aumenta 
 
H molecolare si dissocia 
H atomico si ionizza 
Contrazione continua 
 
Non tutte le stelle rimangono convettive 
durante tutta la contrazione 
Teorema del Viriale 
Metà dell’energia va in luminosità 
Metà dell’energia va in energia termica 
(aumenta la temperatura) 
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Per le stelle di piccola massa (1Mo)  
questo avviene dopo circa 106 anni 
  
€ 
∇rad < ∇ad
Dunque la convezione scompare e 
si sviluppa un nucleo radiativo 
  
€ 
∇rad ∝
3xρLr
4πr2T34ac
T nel nucleo  --> x  e ∇rad  
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Evoluzione Stellare - parte I 45 
Tracce di 
 pre-sequenza  
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Da tener presente 
  
€ 
M < 1Mo
  
€ 
M ~ 5Mo
La temperatura nel nucleo aumenta 
lentamente, dunque il nucleo rimane 
convettivo più a lungo 
La temperatura nel nucleo aumenta 
velocemente. 
Le stelle lasciano presto la traccia di 
Hayashi (ad alte luminosità). 
Il ciclo CNO s’innesca presto. 
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Cominciano le prime reazioni 
  
€ 
H2 + H1 → He3 + γ
… ma producono poca energia. L’energia è 
essenzialmente fornita dalla contrazione 
Punto 1 
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Per proto-stelle con massa 1<M<3 Mo il punto 2 
indica il distacco dalla traccia di Hayashi e dunque  
l’ultimo punto del modello completamente convettivo 
Intanto T nel nucleo  --> x  e ∇rad  
S’instaura un nucleo radiativo. 
Punto 2 
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T è salita abbastanza da innescare alcuni pezzi (non tutti) 
delle catene PPI e CNO. In particolare: 
  
€ 
H1 + H1 → H2 + γ
H2 + H1 → He3 + γ
  
€ 
C12 + H1 → N13 + γ
N13 → C13 + e+ + ν
C13 + H1 → N14 + γ
La produzione di energia aumenta ε  e Lε  
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Punto 5 
La produzione di energia nucleare ha raggiunto valori elevati. 
Il nucleo si espande L   T  
La luminosità gravitazionale oramai è trascurabile 
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Struttura di una protostella che sta arrivando sulla ZAMS 
La luminosità generata dalla contrazione crolla quando 
cominciano le reazioni 
Va a regime la 
produzione di 
He3 
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Struttura di una protostella che sta arrivando sulla ZAMS 
Va a 
regime la 
produzione 
di He3 
Qui parte la 
  
€ 
He3 + He3 → He4 + 2p
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Struttura di una protostella che sta arrivando sulla ZAMS 
Quando parte la He3 +He3 il nucleo si espande leggermente. E’ un 
effetto dovuto alla termoregolazione del gas perfetto che reagisce 
all’aumento dell’efficienza delle reazioni termonucleari con una 
espansione e dunque con una diminuzione della temperatura 
La ZAMS viene raggiunta 
quando la He3 +He3  va 
all’equilibrio  
Evoluzione Stellare - parte I 54 
Proto-stella SULLA traccia di Hayashi 
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Quanto dura la fase di pre-sequenza? 
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Quanto dura la fase di pre-sequenza? 
In generale questa parte dell’evoluzione dura 104-107 
anni: Una frazione trascurabile rispetto alla vita delle 
stelle. 
 A seconda della massa si può dare una relazione approssimata. 
  
€ 
t ~ 4 ⋅ 107 M
Mo
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
Ro
R
Lo
L
yr
In generale va da 107 a 104 anni 
Stelle poco 
massicce 
Stelle di 
grande massa 
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ZAMS – Zero Age Main Sequence 
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Luminosità di Eddington 
Nel diagramma Log ρ-Log T esiste una regione in cui 
domina la pressione di radiazione. 
Proprio come nel caso di bruciamenti 
“anomali” sugli strati superficiali. 
Alte temperature 
Basse densità 
In questo caso il gradiente di pressione è guidato dal flusso 
di radiazione: 
  
€ 
dP
dr
= −
xρ
c
Frad       Frad =
L
4πr2
D’altra parte l’equilibrio idrostatico richiede che 
  
€ 
dP
dr
= −
GMρ
r2
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Combinando le due: 
  
€ 
GMρ
r2
=
xρ
c
L
4πr2
Come vedete si ottiene una relazione che da la luminosità 
in funzione solo dell’opacità e della Massa 
  
€ 
Led = GM
4πc
x
Questa è la massima luminosità possibile perché la 
stella rimanga in equilibrio idrostatico. 
Se L > Led parte il processo di perdita di massa guidato dalla 
pressione di radiazione e gli strati esterni vengono rimossi. 
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Quanto vale Led? 
Vediamo… esprimendo M in funzione di Mo avremo: 
  
€ 
Led = 6.7 ⋅ 10
−8 ⋅ 4π ⋅ 3 ⋅ 1010 1
x
M
Mo
2 ⋅ 1033
= 50 ⋅ 10−8 ⋅ 10
44
x
M
Mo
= 5 ⋅ 10
37
x
M
Mo
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Per stelle calde x=0.2(1+X) 
 e per una tipica abbondanza di X=0.7 
  
€ 
Led ~
5 ⋅ 1037
0.34
  
€ 
Led ~ 1.5 ⋅ 10
38 M
Mo
erg sec−1
  
€ 
Led
Lo
= 3.8 ⋅ 104 M
Mo
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Questo è anche il motivo per cui non si formano stelle 
più massicce di 90Mo 
Che è circa 3 volte superiore al valore previsto per una 
stella di simile massa in ZAMS 
  
€
per 90Mo       
Led
L
~ 3.5 ⋅ 106Lo
Evoluzione Stellare - parte I 64 
  
€ 
Mup ~ 90Mo
  
€ 
Mlow ~ 0.08Mo
Per M>Mup la struttura della stella è 
instabile. Oscillazioni termiche nel core 
che producono forti variazioni di ε su 
scale temporali di ore -> Impossibile 
formazione di stelle stabili 
Per M< Mlow la temperatura del 
core è troppo bassa per innescare 
reazioni termonucleari. 
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Teff ~ 2700°K 
Teff ~ 53000 °K 
0.08 Mo 
90 Mo 
Varia di un 
fattore 1000! 
Varia solo di 
un fattore 20 
La struttura delle stelle varia con la massa, 
anche se non linearmente. 
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MJ = massa critica (o di Jeans) per cominciare il collasso 
Dipende da T e da ρ 
Quindi a parità di densità, ambienti più caldi 
hanno bisogno di una massa critica maggiore 
Massa critica 
  
€ 
MJ =
9
4
1
2πn
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1 2
1
m2
kT
G
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
3 2
Massa media 
particella del gas 
Numero di particelle 
per unità di volume 
Temperatura 
del gas 
Evoluzione in  
Sequenza Principale 
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ZAMS – Zero Age Main Sequence 
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ZAMS 
Zero Age Main Sequence 
Sequenza nel diagramma HR  definita dal luogo dei punti su 
cui si posizionano le stelle che hanno innescato la fusione 
dell’H nel nucleo al variare della massa. 
La MS è una sequenza di stelle di diversa massa 
ATTENZIONE: e’ la sola sequenza in cui possiamo 
collegare la MASSA di una stella alla sua LUMINOSITA`  
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Esiste una massa critica per l’innesco dell’H 
€ 
Mcrit = 0.08M0 ≈ 0.1Mo
M<Mcrit non innescano la fusione dell’H 
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0.08 MO 
90 MO 
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€ 
Mup ~ 90Mo
  
€ 
Mlow ~ 0.08Mo
Per M>Mup la struttura della stella è 
instabile. Oscillazioni termiche nel core 
che producono forti variazioni di ε su 
scale temporali di ore -> Impossibile 
formazione di stelle stabili 
Per M< Mlow la temperatura del 
core è troppo bassa per innescare 
reazioni termonucleari. 
Evoluzione Stellare - parte I 73 
Luminosità di Eddington 
Nel diagramma Log ρ-Log T esiste una regione in cui 
domina la pressione di radiazione. 
Proprio come le condizioni che si 
trovano negli strati superficiali delle 
stelle di grande massa 
Alte temperature 
Basse densità 
In questo caso il gradiente di pressione è guidato dal flusso 
di radiazione: 
  
€ 
dP
dr
= −
xρ
c
Frad       Frad =
L
4πr2
D’altra parte l’equilibrio idrostatico richiede che 
  
€ 
dP
dr
= −
GMρ
r2
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Combinando le due: 
  
€ 
GMρ
r2
=
xρ
c
L
4πr2
Come vedete si ottiene una relazione che da la luminosità 
in funzione solo dell’opacità e della Massa 
  
€ 
Led = GM
4πc
x
Questa è la massima luminosità possibile perché la 
stella rimanga in equilibrio idrostatico. 
Se L > Led parte il processo di perdita di massa guidato dalla 
pressione di radiazione e gli strati esterni vengono rimossi. 
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Quanto vale Led? 
Vediamo… esprimendo M in funzione di Mo avremo: 
  
€ 
Led = 6.7 ⋅ 10
−8 ⋅ 4π ⋅ 3 ⋅ 1010 1
x
M
Mo
2 ⋅ 1033
= 50 ⋅ 10−8 ⋅ 10
44
x
M
Mo
= 5 ⋅ 10
37
x
M
Mo
  
€ 
Led = GM
4πc
x
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Per stelle calde x=0.2(1+X) 
 e per una tipica abbondanza di X=0.7 
€ 
Led ~
5⋅ 1037
0.34
M
M0
  
€ 
Led ~ 1.5 ⋅ 10
38 M
Mo
erg sec−1
 esprimendo la luminosita` in Lo=4x1033 erg/sec 
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Che è circa 3 volte superiore al valore previsto per una 
stella di simile massa in ZAMS 
Questo è anche il motivo per cui non si formano stelle 
più massicce di 90Mo 
  
€ 
per 90Mo       
Led
L
~ 3.5 ⋅ 106Lo
  
€ 
Led
Lo
= 3.8 ⋅ 104 M
Mo€ 
Led
Lo
~ 1.5 ×10
38
4 ×1033
M
Mo
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Log T =4.7 Log T =3.4 
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Teff ~ 2700°K 
Teff ~ 53000 °K 
0.08 Mo 
90 Mo 
Varia di un 
fattore 1000! 
Varia solo di 
un fattore 20 
La struttura delle stelle varia con la massa, 
anche se non linearmente. 
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La fase di bruciamento dell’H è in gran lunga la fase di 
maggior durata perché la fusione dell’H sviluppa una 
quantità di energia assai maggiore di quella dovuta a 
qualunque altra sorgente di energia nucleare 
Mo 15.0 9 5 3 2.25 1.5 1.0 
tMS [yr] 1⋅107 2.2⋅107 7⋅107 2⋅108 5⋅108 1.7⋅109 8⋅109 
C’è una stretta dipendenza tra la durata della fase di sequenza 
principale e la massa della stella. 
Da questa tabella possiamo ricavare una relazione approssimata 
ma ragionevolmente accurata. 
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€ 
tMS ≅ 10
11α M−3  yr
α è la frazione della massa 
totale che subisce la 
trasformazione di H in He. 
α~0.1 (10%) 
Massa espressa in MO 
Per  M~1Mo     tMS~1010 yr 
€ 
tMS ≅1010  M −3  yr
Dunque la stelle di piccola massa M<0.8Mo che si sono formate 
all’epoca della formazione della galassia stanno ancora bruciando H 
in He (sono ancora nella fase di sequenza principale) mentre le 
stelle di grande massa sono tutte già evolute. 
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Che tipo di struttura hanno le stelle che stanno 
bruciando H in He? 
Le stelle che arrivano sulla ZAMS sono in buona approssimazione 
omogenee (in quanto ben rimescolate dai moti convettivi 
durante la fase di presequenza) 
Schematicamente possiamo dividere la linea di ZAMS nel 
diagramma HR in due regioni: 
Stelle di grande massa 
Stelle di piccola massa 
Log Te 
Log L/Lo 
Diversa struttura 
interna 
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Esempio: 5 Mo 
Stelle di grande massa 
Bruciamento H 
Inviluppo radiativo 
Regione convettiva 
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Schematicamente: 3 regioni 
0.07 Mtot 0.21 Mtot 0.71 Mtot 
7% 21% 71% 
Bruciamento H Regione 
convettiva 
Regione radiativa 
La temperatura centrale della stella cresce al crescere della massa 
  
€ 
1.4 ⋅ 107°K   1Mo  ⇒   H → He  con pp
3.4 ⋅ 107°K   15Mo  ⇒   H → He  con ciclo CNO
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In una 5Mo l’energia è prodotta dal ciclo CNO 
Alta temperatura 
Alto ε 
Convezione nelle regioni centrali che contribuisce a 
smaltire in modo efficiente l’energia prodotta 
 
 
Non esiste zona convettiva esterna perché la temperatura 
è così alta che l’H è completamente ionizzato anche nelle 
regioni più esterne della stella. 
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Stelle di piccola massa 
Esempio: 1 Mo 
Bruciamento H 
Regione radiativa 
Regione convettiva 
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In questo caso il nucleo è radiativo. 
L’energia viene prodotta dal bruciamento di 
H→He con il ciclo pp 
Le temperature sono sensibilmente più basse rispetto 
alle stelle di grande massa. Nelle regioni superficiali, gli 
elementi sono neutri 
 
S’instaura il regime convettivo 
 esiste una regione all’interno della stella in cui 
avviene la ionizzazione.  
 
Nelle regioni di ionizzazione parziale ∇ad diminuisce da 0.4 
a 0.1 dunque è più facile che ∇>∇ad e s’instauri la 
convezione! 
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Per le stelle di piccola massa avremo una regione 
esterna convettiva 
Dunque la temperatura ed il raggio della stella 
dipendono dall’efficienza della convezione nel 
trasportare l’energia 
(come abbiamo detto: la mancanza di una teoria rigorosa 
della convezione ci costringe a parametrizzare questa 
efficienza con il parametro α “mixing lenght”) 
Questa è la principale incertezza nei modelli di 
stelle di piccola massa 
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Abbiamo detto che in generale ∇ad=0.4 
tranne che nelle zone a ionizzazione 
parziale nelle quali ∇ad→0.1. 
Il criterio di Schwarzschild stabilisce 
che esiste una regione convettiva 
quando ∇rad>∇ad 
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Quando ci aspettiamo una regione convettiva 
all’interno di una stella? 
Quando aumenta l’opacità x. 
Zone di ionizzazione parziale. 
Quando la generazione di energia è concentrata nel 
centro della stella, Lr alta 
Tendenzialmente il ∇rad cala al crescere di r, dunque 
nelle regioni esterne non ci dovrebbero essere regioni 
convettive (a meno che non ci siano regioni a 
ionizzazione parziale). 
€ 
dT
dr rad
= −
3xρLr
4acT 34πr2
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Le stelle di grande massa bruciano l’H 
con il ciclo CNO e questo genera nuclei 
convettivi che diventano sempre più 
consistenti all’aumentare della massa. 
Mentre stelle di massa minore 
avranno  Tsup minore e quindi 
svilupperanno inviluppi 
convettivi. 
Log Te 
Log L/Lo 
Stelle con M<0.3Mo sono 
interamente convettive 
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Log Te 
Log L/Lo 
1.2 Mo 
0.3 Mo 
Perche` le stelle con 
M<0.3 Mo sono interamente  
convettive? 
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Log Te 
Log L/Lo 
1.2 Mo 
0.3 Mo 
Perche` le stelle con 
M<0.3 Mo sono interamente  
convettive? 
Perche’ le tracce di Hayashi  
per masse cosi piccole 
finiscono direttamente sulla ZAMS  
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Lungo la ZAMS al crescere della massa si passa dal 
bruciamento di H con la catena p-p al ciclo CNO 
La transizione avviene attorno a 1.2Mo
(il valore esatto dipende dalla 
composizione chimica) 
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Log Te 
Log L/Lo 
1.2 Mo 
Lo sviluppo del core convettivo 
 e’ dunque collegato al modo con cui 
 viene bruciato l’H?  
Le stelle con masse M>1.2 Mo 
sviluppano   nuclei convettivi che 
diventano sempre più consistenti 
all’aumentare della massa. 
CERTAMENTE !!! anzi la 
combustione dell’H 
tramite il ciclo CNO 
 E` LA CAUSA 
dello sviluppo 
di nuclei convettivi   
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€ 
ε pp ∝ ρX 2T65
Visto che la temperatura del nucleo NON e’ tanto diversa 
(e’ qualche 107 oK  T6 =20), l’εCNO risulta ENORMEMENTE 
piu’ grande dell’ εpp   
ε e L … anzi Fr 
Infatti il bruciamento del CNO avviene in una regione 
MOLTO piu’concentrata del nucleo. Per una 10 Mo il 90% 
della L e’ prodotta entro il 10% in massa contro il 70% di 
una stella di 1 Mo 
€ 
εCNO ∝ ρXZCNOT615
Il tipo di combustione nucleare dell’H  DETERMINA 
la struttura interna della stella lungo la ZAMS  
€ 
εCNO >> ε pp
€ 
dLr
dr = 4πr
2ρε
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ε e L … anzi Fr… questo aumenta  
il gradiente radiativo e fa scattare la convezione  
€ 
dT
dr rad
= −
3xρLr
4acT 34πr2
∇>∇ad  
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Tc 
M/Mo 1 2 3 4 5 
12 
16 
20 
24 
28 
Per sostenere l’aumento di 
luminosità con la crescita 
della massa, stelle sorrette 
dalla pp (∝T4) dovrebbero 
aumentare la Tc molto più 
rapidamente di quanto 
richiesto dalla CNO (∝T14) 
La transizione p-p CNO è segnalata anche dalla diversa 
relazione che lega la massa alla temperatura centrale 
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Struttura di stelle lungo la ZAMS con Z=0.02 e Y=0.27 
Si noti come all’aumentare della massa diminuisca 
la densità centrale 
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Qualitativamente: se una stella è in condizioni di equilibrio  
Se aumentiamo la massa possiamo 
ottenere equilibrio: 
Diminuendo l’energia 
gravitazionale 
Aumentando T 
(energia cinetica totale e 
quindi aumento la 
temperatura) 
Teorema del viriale  2T+Ω=0 
Espansione 
 
Le strutture stellari fanno entrambe le cose. 
Da notare che la diminuzione della densità centrale 
evita la degenerazione (fenomeno che può alterare in 
maniera significativa l’evoluzione) 
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Durante la fase di bruciamento dell’H nel core (fase di 
sequenza principale) le caratteristiche macroscopiche 
della stella rimangono davvero immutate? 
NO! Cambiano, ma poco e molto lentamente 
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La pressione a fissata temperatura è 
direttamente proporzionale al numero 
di particelle interagenti. 
Nel nucleo intanto durante la fase di bruciamento di H 
in He la fusione di 4 protoni in un nucleo di He 
riduce il numero di particelle libere 
la pressione diminuisce 
 
 
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Il nucleo si contrae finché la Fgrav non viene 
bilanciata dalla pressione interna. 
 
 
La contrazione del nucleo genera: 
Aumento di temperatura l’H brucia più in fretta 
allora ε e L 
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In entrambi i casi c’è un progressivo aumento della Luminosità 
ma un differente comportamento dell’inviluppo (del raggio) e 
dunque della Teff. 
M<1.2 Mo M>1.2 Mo 
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Vediamo cosa sta succedendo nel nucleo 
L’H si sta consumando e stiamo passando da una 
composizione iniziale del tipo: X=0.7 Y=0.28 Z=0.02 
ad una X=0.35 Y=0.63 Z=0.02 
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L’H si sta consumando e stiamo passando da una 
composizione iniziale del tipo: X=0.7 Y=0.28 Z=0.02 
ad una X=0.35 Y=0.63 Z=0.02 
  
€ 
µ =
1
2X + 3
4
Y + 1
2
Z
µ=0.62 
µ=0.85 
  
€ 
P = kρT
µH
 µ  allora P  
quindi il core si contrae e ρ e T 
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Tratto 1 - 2 
Punto di arrivo della 
stella di data massa 
sulla ZAMS. 
Punto in cui l’idrogeno al 
centro è X~0.05 
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La morfologia delle tracce evolutive nella fase di combustione 
dell’H e’ molto diversa per stelle di massa piu`piccola o  
piu`grande di M=1.2 Mo 
NON E` UN CASO!! Come vedremo ANCHE questo fenomeno  
e’ legato allo sviluppo o meno di un core convettivo e 
dunque al tipo di combustione dell’H  
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Tratto 1 - 2 
M<1.2Mo 
Le considerazioni fatte prima 
µ   P  
Suggeriscono che il core si debba contrarre. Ed 
un po si contrae tutta la stella 
D’altra parte per stelle con M<1.2Mo  l’energia è data da p-p 
  
€ 
εpp ∝ ρX
2T6
n
Quindi la produzione di energia è MOLTO sensibile alla 
diminuzione di X e quindi ε tenderebbe a diminuire se non 
fosse compensato dal forte aumento di temperatura  
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Per il teorema del viriale parte dell’energia di 
contrazione va ad aumentare la temperatura del 
core e parte viene emessa come radiazione 
ρ  T 
Se ε   L Aumenta la luminosità ed un 
po’ anche il raggio 
  
€ 
εpp ∝ ρX
2T6
n
 n~4 
Dunque ci sarebbero due effetti: 
Diminuzione del raggio per 
la contrazione 
Aumento di energia porta ad 
aumento di r 
 L’effetto si bilancia e dunque sia 
r che Teff cambiano pochissimo 
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Tratto 1 - 2 
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Tratto 1 - 2 
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Tratto 1 - 2 
Stelle M>1.2 Mo 
Queste stelle stanno producendo energia tramite il ciclo CNO 
  
€ 
εpp ∝ ρXZCNOT6
n
 n~18 
 di conseguenza una diminuzione di X produce una 
diminuzione di ε molto minore che nel caso pp dunque il 
core, in questo caso, si contrae molto meno (quindi non 
c’è l’effetto che avevamo visto nel caso di 1Mo che tende 
a diminuire R) 
T comunque aumenta e ε, dunque l’output energetico 
La stella aumenta R mentre L  e Teff  
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Tratto 1 - 2 
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Tratto 2 - 3 
M < 1.2 Mo 
Per stelle di piccola massa con nuclei radiativi il profilo di H 
si consuma in modo tale che quando e` completamente 
esaurito nel centro si innesca una shell “spessa” (Thick 
Shell - TS) che circonda il nucleo di He 
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Tratto 2 - 3 
M < 1.2 Mo 
Per stelle di piccola massa con nuclei radiativi il profilo di H 
si consuma in modo tale che quando e` completamente 
esaurito nel centro si innesca una shell “spessa” (Thick 
Shell - TS) che circonda il nucleo di He 
QUESTO PASSAGGIO AVVIENE SENZA ALCUNA 
DISCONTINUITA  `
Si passa con continuita` 
dalla combustione centrale 
dell’H (Hc) alla combustione 
in shell (spessa, HTS) 
Evoluzione Stellare - parte II 123 
La situazione di una stella di 1 Mo nel punto 3 
La regione r <0.03R è essenzialmente He 
Il bruciamento di H -> He in TS è in una regione 
intermedia 0.03<r<0.3R 
Il rate di bruciamento è alto  
  
€ 
ε =
dL
dm
È proporzionale alla pendenza 
della curva L nella figura 9.3 
Il core di He tende a diventare isotermo 
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Nota che si sta formando un nucleo isotermo di He 
Sta ad indicare che nel “core” della stella non c’è più 
combustione nucleare. 
Difatti nota che 
  
€ 
dLr
dm
~ 0 Infatti ε=0 
  
€ 
dL
dm
∝ ε = 0 
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Si forma un nucleo isotermo capace di bilanciare 
con la pressione la forza di gravità 
Si può dimostrare che esiste un limite per la 
massa del “core” isotermo. 
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Tratto 1 - 2 
Stelle M>1.2 Mo 
ATTENZIONE queste 
stelle hanno un core 
convettivo e 
dunque il profilo di H 
avra` una forma 
particolare con 
conseguenze sulla 
evoluzione successiva 
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Tratto 2 - 3 
Non c’è un passaggio “morbido” tra la fase di 
combustione nelle regioni centrali e quelle adiacenti 
Le regioni centrali sono rimescolate dalla convezione 
e dunque quando l’abbondanza di H scende sotto 
~0.05 (punto 2) la produzione di energia nel nuceo 
improvvisamente cessa! 
M > 1.25 Mo 
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Tratto 1 - 2 
Stelle M>1.2 Mo 
ATTENZIONE 
Per come si e’ modificato il profilo di H nel core, al momento 
dell’esaurimento dell’H la shell ricca di H e’ TROPPO lontana e 
FREDDA per innescare la combustione  
Il core si contrae e visto che 
non c’è nessun altra sorgente 
di energia, l’intera stella si 
contrae, Teff aumenta. 
Evoluzione Stellare - parte II 129 
1 
2 
3 
1.3 Mo 
ZAMS 
Per stelle con M>1.2 Mo, 
Nel tratto 2-3 l’energia e` 
TOTALMENTE 
gravitazionale. 
La contrazione è interrotta 
dall’innesco della shell di H 
(punto 3) 
G 
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1 
2 
3 
1.3 Mo 
ZAMS 
PUNTO 2 – Esaurimento dell’H 
nel nucleo 
PUNTO 2 – Innesco della shell di H spessa 
 (TS) 
PUNTO 1 – Innesco della combustione  
di dell’H nel nucleo 
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La convezione presente nella zona centrale dei modelli di stelle 
di massa intermedio-alta  opera un continuo rimescolamento 
che cancella ogni gradiente di abbondanza nelle regioni 
centrali 
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I nuclei convettivi regrediscono in massa al diminuire del tempo 
e dunque alla fine avremo 
Zona 
convettiva 
omogenea 
Zona radiativa 
a composizione 
chimica variabile 
Inviluppo radiativo 
con composizione 
chimica originaria 
Evoluzione Stellare - parte II 133 
Tratto 3 - 4 
M=1Mo 
Si sviluppando  un core isotermo circondato da una shell 
spessa in cui si brucia H 
Durante la fase 3-4 la shell diventa via via più sottile e continua 
ad aggiungere massa (He) al core 
La produzione di energia è molto alta 
 
Produce un aumento di luminosità e una espansione delle 
regioni esterne, Teff  
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1 
2 
3 
1 Mo 
ZAMS 
4 
L    e  Teff  Per una stella di 1Mo il tratto 
3-4 è circa il 12% del tempo 
di vita in Sequenza Principale 
Il bruciamento in TS continua 
e progressivamente si 
assottiglia 
Una stella di 1Mo ha trascorso 
nel tratto 1-4 circa 10⋅109yr e 
ha trasformato in He il 12% 
del suo idrogeno. 
R   è raddoppiato 
L   è triplicato 
T   è diminuita dal 16% 
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Evoluzione Stellare - parte II 136 
Evoluzione Stellare - parte II 137 
Evoluzione Stellare - parte II 138 
Dalla figura 9.1 si vede che la definizione del punto 
terminale della fase di MS per le stelle di piccola massa 
non e’ facilmente identificabile nelle tracce evolutive 
(spesso si include il tratto 1-4) 
Per stelle di grande massa la fase di MS termina 
essenzialmente nel punto 2 quando cioè X~0.05.  
La fine della fase di MS è caratterizzata da una 
sostanziale  contrazione del core ed espansione 
dell’inviluppo 
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RICORDIAMO che siamo in presenza di un core di He 
termonuclearmente inerte e una shell che progressivamente sta  
depositando nuovo He sul nucleo. Questo nucleo riscaldato, nella 
regione esterna, dalla shell tende a diventare isotermo. 
Si può dimostrare che esiste un valore critico di massa per 
l’esistenza di soluzioni di equilibrio per modelli costituiti da un 
nucleo isotermo ed un inviluppo radiativo. 
In particolare esiste un valore limite per i parametro q 
 per il quale il nucleo isotermo è in condizioni di stabilità. 
  
€ 
q = Mc
M
Mc massa del core M massa della stella 
SVILUPPO DI UN CORE ISOTERMO 
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Questo valore limite è detto  
Limite di Schömberg-Chandrasekhar 
  
€ 
q0 = 0.37
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
µe 
Regioni esterne 
(inviluppo) 
µi 
Regioni interne 
(nucleo) 
Peso molecolare medio 
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Allora nel nostro modello calcoliamo la massa del core Mc e 
la esprimiamo in Mtot della stella che stiamo considerando 
  
€ 
q = Mc
Mtot
  
€ 
se q ≤ q0
  
€ 
se q > q0
OK! Il nucleo isotermo è stabile 
Le forze di pressione del nucleo isotermo 
non sono più in grado di bilanciare le 
forze gravitazionali e allora il nucleo si 
contrae rapidamente 
Si sviluppa un gradiente di temperatura 
 
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Possiamo esprimere questo limite direttamente in termini 
della massa della stella. 
MSC = 0.10 M 
Una buona 
approssimazione del 
limite di SC in massa 
M è la massa della stella espressa in Mo 
MSC Massa di Schömberg-Chandrasekhar 
Quando MC > MSC la pressione del “core” è insufficiente per 
contrastare la contrazione gravitazionale 
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MC < MSC 
MC > MSC 
Si forma un core isotermo stabile man mano 
che la massa del core di He aumenta. In 
nucleo si aggiusta per supportare il nuovo 
materiale.  . 
Quando MC > MSC inizia la contrazione 
gravitazionale.Il nucleo si contrae, 
aumentando T e ρ e il nuovo He 
depositato sul “core” dalla TS velocizza 
questo processo. 
Limite di  
Schömberg-Chandrasekhar 
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€ 
Mic
M
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
SC
≈ 0.37 µe
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
µe   envelope 
µic  inner core 
Vediamo di ricavare questa relazione (in maniera approssimata) 
Partiamo delle equazioni: 
Dell’equilibrio idrostatico 
Della continuità della massa 
  
€ 
dP
dr
= −
GMr
r2
ρ
  
€ 
dMr
dr
= 4πr2ρ
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Dividendo le due relazioni otteniamo: 
  
€ 
dP
dMr
= −
GMr
4πr4
Equazione equilibrio 
idrostatico in funzione 
della variabile Mr 
Scriviamola così: 
  
€ 
4πr3 dP
dMr
= −
GMr
r
Vediamo il primo termine 
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€ 
4πr3 dPdMr
=
d(4πr3P)
dMr
−
d(4πr3)
dMr
P
=
d(4πr3P)
dMr
−12πr2P drdMr
dunque 
  
€ 
d(4πr3P)
dMr
− 3 P
ρ
= −
GMr
r
€ 
=
d(4πr3P)
dMr
−
12πr2P
4πr2ρ
=
d(4πr3P)
dMr
− 3P
ρ
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Consideriamo adesso il core isotermo ed integriamo la relazione 
Sia Mic la massa del core isotermo 
  
€ 
d(4πr3P)
dMr
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ − 3
P
ρ
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ = −
GMr
r
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ 
(1) (2) (3) 
  
€ 
d(4πr3P)
dMr
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ = 4πRic
3
Pic(1) 
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(2) Ricordiamo che 
  
€ 
P = kρT
µH
  
€ 
3 P
ρ
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ =
3kTic
µicH
Mic = 3NickTic
  
€ 
Nic =
Mic
µicH
Numero di particelle 
di gas nel core 
L’energia termica totale nel core è 
  
€ 
Kic =
3
2
NicKTic
  
€ 
3 P
ρ
dMr
0
Mic
⌠ 
⌡ 
⎮ = 2Kic
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(3) Il terzo termine è semplicemente l’energia 
potenziale gravitazionale del core. 
  
€ 
4πRic
3
Pic − 2Kic = Uic
Questa espressione ricorda il teorema del 
Viriale. Se invece di limitarci al core 
integrassimo il termine 1 fino alla superficie 
della stella (dove P=0) avremo 
2K + U = 0 
Che è proprio il teorema del viriale 
E dunque potremo scrivere l’equazione nel seguente modo: 
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Quindi possiamo dire che  
  
€ 
4πRic
3
Pic − 2Kic = Uic
E’ la forma generalizzata del teorema del viriale per gli 
interni stellari in equilibrio idrostatico. 
  
€ 
Uic = −
3
5
GMic
2
Ric
  
€ 
Kic =
3
2
Mic
µicH
KTic
Vediamo di ricavare l’espressione  
dell’energia potenziale gravitazionale 
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€ 
dU = − GMrdm
r
Possiamo considerare 
  
€ 
dm = 4πr2ρdr
 e dunque 
  
€ 
dU = − GMr
r
4πr2ρdr
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 e dunque 
  
€ 
Mr =
4
3
πr3ρ
A questo punto possiamo assumere 
  
€ 
ρ = ρ
ρ =
M
4
3
πR3
Integrando otterremo 
  
€ 
U = −4πG Mrρrdr
0
R
∫
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€ 
U = −4πG 43 πr
3ρρ r dr
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
= −4πG 43 πρ
2 r4  dr
0
R
∫
€ 
= −4πG 43 πρ
2 R5
5
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
€ 
= −(4πρ)2 G3
R5
5
€ 
= −(4πρ)2 G3
R5
5
R
R
32
32
= −
4
3 πρR
3⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2 G
5
3
R
= −
3
5
GM 2
R
Moltiplicando e dividendo per Rx32 
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Quindi possiamo dire che  
  
€ 
4πRic
3
Pic − 2Kic = Uic
E’ la forma generalizzata del teorema del viriale per gli 
interni stellari in equilibrio idrostatico. 
  
€ 
Uic = −
3
5
GMic
2
Ric
  
€ 
Kic =
3
2
Mic
µicH
KTic
Sostituendo avremo: 
  
€ 
4πRic
3
Pic − 3
Mic
µicH
KTic = −
3
5
GMic
2
Ric
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€ 
Pic =
3
4πRic
3
Mic
µicH
KTic −
1
5
GMic
2
Ric
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
Da cui: 
Pressione di 
core isotermo 
Energia termica 
del core 
Energia 
gravitazionale 
Due termini in competizione 
Se la massa del core isotermo Mic aumenta 
L’energia termica tende ad 
aumentare la pressione 
L’energia gravitazionale 
a diminuirla 
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Per alcune combinazioni di Mic ed Ric la Pic diventa massima. 
Questo significa che esiste un limite superiore di Mic per cui la 
pressione del core isotermo controbilancia la forza 
gravitazionale. Per trovare questi valori dobbiamo calcolare: 
  
€ 
dPic
dRic
= 0
Riscriviamo: 
  
€ 
Pic =
3MickTic
4πRic
3
µicH
−
3GMic
2
20πRic
4
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€ 
dPic
dRic
= 0
  
€ 
−3 3MickTic
4πµicH
1
Ric
4
− (−4) 3
20π
GMic
2
Ric
5
= 0
  
€ 
−
9
4π
MickTic
µicHRic
4
+
12
20π
GMic
2
Ric
5
= 0
  
€ 
−3 kTic
µicH
+
4
5
GMic
Ric
= 0
  
€ 
4
5
GMic
Ric
= 3 kTic
µicH
  
€ 
Pic =
3MickTic
4πRic
3
µicH
−
3GMic
2
20πRic
4
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€ 
Ric =
4
5
GMic
3kTic
µicH
=
4
15
GMicµicH
kTic
Per ottenere il valore massimo della pressione del core 
bisogna inserire il valore ottenuto nella relazione della 
pressione 
  
€ 
Pic =
3
4πRic
3
Mic
µicH
KTic −
1
5
GMic
2
Ric
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
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€ 
Pic =
3 ⋅ 153k3Tic
3
4π43G3Mic
3
µic
3
H3
MickTic
µicH
−
1
5
GMic
2
15kTic
4GMicµicH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
=
3 ⋅ 153k3Tic
3
44 πG3Mic
3
µic
3
H3
MickTic
µicH
−
3
4
MickTic
µicH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
=
3 ⋅ 153k3Tic
3
44 πG3Mic
3
µic
3
H3
1
4
MickTic
µicH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
=
3 ⋅ 153
45π
(kTic)
4
G3Mic
2
(µicH)
4
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€ 
Pic
max
=
3 ⋅ 153
45π
kTic
µicH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4
1
G3Mic
2
Pressione massima offerta da un core isotermo di 
data massa in condizioni di gas perfetto 
Nota: se la massa aumenta il valore massimo 
della pressione diminuisce 
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Se questa è la pressione massima offerta dal core isotermo 
possiamo immaginare che esistono condizioni in cui il core non 
riesca più a bilanciare la pressione degli strati sovrastanti. 
Cerchiamo di ricavare matematicamente questa condizione 
E’ chiaro che essa dipenderà anche dalla massa 
dell’inviluppo e dunque dalla massa totale della stella. 
La condizione di equilibrio 
idrostatico richiede che la 
pressione esercitata dal core 
verso l’esterno sia bilanciata 
dalla pressione degli strati 
esterni che “poggiano” sul 
nucleo. 
Inviluppo 
Core 
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Dobbiamo allora calcolare la pressione dell’inviluppo ed imporre 
che non superi la massima pressione esercitata dal core. 
€ 
Penv = dP0
Pic,env
∫
Media tra R e raggio del core 
Superficie esterna 
del core isotermo 
Superficie 
€ 
= −
GMr
4πr4 dMr
M
M ic
⌠ 
⌡ 
⎮ 
= −
G
8π r4 Mic
2 −M 2( )
  
€ 
dP
dMr
= −
GMr
4πr4
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Per avere una relazione approssimata ma analitica possiamo 
assumere che: 
  
€ 
Mic
2
<< M2
  
€ 
r4 = R
4
2
  
€ 
Penv =
G
4π
M2
R4
Pressione 
dell’inviluppo sulla 
superficie esterna del 
core 
Otteniamo cosi`: 
Lavoriamo adesso su questa espressione per ottenere 
una relazione che esprima il raggio R della struttura in 
funzione delle altre quantita  `
€ 
R ≅ G4πR3
M 2
Penv
Possiamo allora scrivere: 
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€ 
≅
Gρenv
M ⋅ 3
M 2
Penv
  
€ 
Penv =
Ticρenvk
µeH
€ 
R ≅ G4πR3
M 2
Penv
  
€ 
4πR3 ~ 3M
ρenv
Tenendo conto che: 
  
€ 
ρenv ~
M
4π R
3
3
€ 
≅
Gρenv
3M
M 2µenvH
Ticρenvk
~ 13
GMµenvH
kTic
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Con questo valore di R calcoliamo Penv 
  
€ 
Penv ≅
G
4π
M2k4Tic
4
G4M4µenv
4
H4
34
~ 81
4π
1
G3M2
kTic
µenvH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4
Dipende dalla massa 
della stella ma non 
dalla massa del core 
  
€ 
Penv =
G
4π
M2
R4
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Se uguagliamo 
  
€ 
Pic
max
= Penv
Avremo la condizione cercata 
  
€ 
3 ⋅ 153
45π
kTic
µicH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4
1
G3Mic
2
≅
81
4π
1
G3M2
kTic
µenvH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4
  
€ 
3 ⋅ 153
45π
4π
81
1
µic
4
1
Mic
2
~ 1
M2
1
µenv
4
  
€ 
Mic
M
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
=
3 ⋅ 153
44 ⋅ 81
µenv
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4
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€ 
Mic
M
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ≅
3 ⋅ 153
44 ⋅ 81
  µenv
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
≅
15
16 ⋅ 9
3 ⋅ 15 µenv
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
~ 0.7 µenv
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
  
€ 
Mic
M
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ~ 0.37
µe
µic
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
Schonberg e Chandrasekhar avevano trovato: 
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A questo punto ricordiamoci che la massa del NUCLEO e`  
in continua crescita perche` la shell deposita sul core nuovo He. 
Dunque l’evoluzione del core dipende dalla sua massa 
e dalle condizioni del gas 
Se il NUCLEO rimane in condizioni di GAS PERFETTO   
allora quando supera il limite di Shomberg-Chandrasekar 
 si contrae rapidamente  avviandosi rapidamente alla combustione 
della 3α  
Se il NUCLEO sviluppa condizioni DEGENERI  allora puo` 
ampiamente superare il limite di massa di Shomberg-Chandrasekar 
e continuare a rimanere praticamente isotermo. 
La fase di contrazione e` rallentata e dilazionata nel tempo.  
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Stadi finali dell’evoluzione in 
Sequenza Principale  
e l’evoluzione in  
Post-Sequenza 
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Durante le fasi finali dell’evoluzione in sequenza, il guscio che 
produce He diventa via via più sottile e il nucleo di He diventa 
sempre più grande 
A questo punto il core comincia a contrarsi 
(punto 4) e possiamo dire che la fase di 
sequenza principale è finita. 
La stella comincia a muoversi verso 
la cosiddetta regione delle giganti nel 
diagramma HR. 
Il nucleo si contrae e 
aumenta la sua 
temperatura finché le 
reazioni termonucleari 
si innescano nella shell 
H→He 
He 
Shell 
Nucleo 
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Evoluzione Post-Sequenza 
La caratteristica più preoccupante dal punto di vista della 
modellistica al momento della fine dell’evoluzione in 
sequenza principale è l’esistenza di una discontinuità nel 
peso molecolare medio. 
Infatti al bordo tra il core di He e l’inviluppo di H il peso 
molecolare ha una discontinuità 
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H 
He 
Nell’inviluppo abbiamo 
ancora una composizione 
“iniziale” 
X=0.67 Y=0.31 Z=0.02 
Nel nucleo 
X~0 Y=0.98 Z=0.02 
  
€ 
µ = 0.63
  
€ 
µ =
4
3
  
€ 
µ =
1
2X + 3
4
Y + 1
2
Z
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Perché la stella sia stabile da punto di vista 
idrostatico e termico T e P non devono avere 
discontinuità. 
Una discontinuità in P 
provocherebbe un’onda 
d’urto. 
Una discontinuità in T 
provocherebbe un 
gradiente infinito. 
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I vari modelli (a diversa massa) hanno mostrato che durante 
l’espansione dell’inviluppo la stella mantiene praticamente 
inalterata la sua luminosità mentre la sua temperatura 
superficiale diminuisce in maniera sensibile (tratto 4-5) 
I modelli mostrano che la grandezza che può presentare 
una certa variazione in questa regione è la densità. 
Dallo studio dei gradienti di densità nella regione ricca di 
He rispetto a quella ricca di H, si conclude che l’inviluppo 
deve espandersi. 
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In corrispondenza di r=r0 (superficie limite del nucleo) avremo: 
Pe = Pi  ;  Te = Ti  ;  Me = Mi 
Le = Li 
Quest’ultima è vera nel caso in 
cui non sia accesa la shell 
Se la shell e`accesa, Le > Li  e potremmo porre 
Dove uLi è l’energia generata dalla shell. 
Le = Li (1+u) 
Vediamo in qualche dettaglio come si puo’ parametrizzare  
la struttura e l’evoluzione della stella in questa fase 
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Nel caso di gas perfetti a r=r0 possiamo scrivere 
  
€ 
Pi =
kρiTi
µiH
= Pe =
kρeTe
µeH
dunque 
€ 
ρi
ρe
=
µi
µe
Vediamo cosa succede alla densità. 
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€ 
T dρ
dr
+ ρ
dT
dr
=
µH
k
dP
dr
  
€ 
dρ
dr
=
1
T
µH
k
dP
dr
− ρ
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
Vediamo come si comporta il gradiente di densità. Differenziamo 
l’equazione di stato ed avremo: 
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€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
1
Te
µeH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
− ρe
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
⎛ 
⎝ 
⎜ ⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ⎟ 
1
Ti
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
⎛ 
⎝ 
⎜ ⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ⎟ 
Possiamo adesso impostare il rapporto dei due gradienti di 
densità all’interno e all’esterno della superficie di 
separazione. 
Con Ti = Te avremo: 
  
€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
µeH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
− ρe
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
(1) 
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Cerchiamo ora le espressioni per  
  
€ 
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟   e   
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
€ 
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟  dall’equilibrio idrostatico 
  
€ 
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
−
GMe
re
2
ρe
−
GMi
ri
2
ρi
=
ρe
ρi
=
µe
µi
 …..visto che re = rc = ri    Me = Mi 
  
€ 
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
=
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
µe
µi
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Per il gradiente di temperatura ricordiamo 
l’equazione del trasporto radiativo 
€ 
dT
dr ∝
κρ
T 3
L
r2
 dunque 
€ 
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
κeρe
Te3
Le
r2
κ iρi
Ti3
Li
r2
=
κeρeLe
κ iρiLi
€ 
κ ∝ (1+ X)ρn
 n=0 scattering 
 n=1 Kramers 
€ 
=
1+ Xe( ) ρen+1Le
1+ Xi( ) ρin+1Li
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dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
1+ Xe( ) ρen+1
1+ Xi( ) ρin+1
1+ u( )
= 1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
ρe
ρi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n+1
= 1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n+1
€ 
=
1+ Xe( ) ρen+1Le
1+ Xi( ) ρin+1Li
e ricordando che 
Le = Li 
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Quindi abbiamo ricavato: 
  
€ 
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
=
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
µe
µi
€ 
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
=
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n+1
  
€ 
ρe =
µe
µi
ρi
Sostituiamo queste due equazioni nella (1) 
inoltre 
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€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
µeH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
− ρe
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
€ 
=
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
µi
H
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− 1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n+2
ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
€ 
=
µeH
k
µe
µi
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
µe
µi
1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n+1
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
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€ 
=
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2 α − 1+ u( )
1+ Xe( )
1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n
β
α − β
€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2 µi
H
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− 1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n
ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
µiH
k
dP
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
− ρi
dT
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i β α 
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Ponendo 
€ 
γ = 1+ u( ) 1+ Xe( )1+ Xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n
  
€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
α − γβ
α − β
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Se supponiamo che non ci sia stata variazione chimica nel 
nucleo e che non ci sia uno strato che produca energia 
nucleare (u=0) allora: 
Xe = Xi ; µe = µi ; γ = 1 
Il gradiente di densità non cambia 
€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
=
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
α − γβ
α − β
=1
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Ma come abbiamo detto: 
Xi~0   µe = 0.63   µi=4/3 
Dunque il termine 
  
€ 
1 + xe( )
1 + xi( )
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
n
     vale  
1.67   per n = 0
0.79   per n = 1
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Dunque per u>0.3 
  
€ 
γ > 1   e il termine   α − γβ
α − β
< 1
Quindi 
  
€ 
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
e
dρ
dr
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
i
<
µe
µi
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
~ 0.22
Questo significa che in una struttura evoluta con una 
shell attiva (con almeno u>0.3) il gradiente di densità 
dalla parte dell’inviluppo deve DIVENTARE meno di un 
quarto rispetto a quello del nucleo. 
La nuova struttura stellare deve espandere l’inviluppo di 
un fattore 4 rispetto al nucleo. 
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Attenzione: l’effetto è tanto maggiore quanto più è alto u 
Se u  la luminosità aumenta (poco) 
e l’inviluppo di espande molto 
Quindi diminuisce la temperatura superficiale 
L’espansione dell’inviluppo porta la struttura stellare verso 
la TRACCIA di HAYASHI (quindi la stella diventa 
parzialmente CONVETTIVA). L’espansione non è indefinita 
ma ad un certo punto intervengono dei fattori a fermarla (a 
seconda della massa della stella). Punto 6 
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Stelle di massa > 15Mo Stelle di massa < 15Mo 
Il nucleo continua a contrarsi 
e la temperatura al centro 
diventa così alta da 
innescare il bruciamento 
dell’He 
La temperatura centrale 
aumenta ma non tanto da 
innescare l’He. 
La temperatura esterna si 
abbassa sino ad arrivare alla 
traccia di Hayashi (si 
sviluppa una regione 
esterna convettiva) 
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La fase 4-5 (in figura 9.1) è molto rapida nelle 
stelle di grande massa. Questo perché nel punto 
4 queste stelle raggiungono il limite di SC e il 
core ha una contrazione rapidissima. 
Riepiloghiamo: 
Una stella di 4-5Mo nella fase 3-4 sta bruciando H in He 
in una shell. Il “core” è inerte dal punto di vista della 
produzione di energia. Man mano che la shell converte 
H in He nuovo elio si deposita sul core che raggiunge il 
limite di SC (Mc~0.1Mtot). 
A questo punto se il core e’ in condizione di GAS PERFETTO si 
contrae molto rapidamente, l’inviluppo si espande e la 
Temperatura efficace (superficiale) cala. La stella passa 
rapidamente nella regione delle giganti 
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3 
4 
5 
Una stella di 5 Mo attraversa il digramma HR dal punto 4 al 5 
in meno di 106 yr! L’1% del tempo di permanenza di MS! 
Visto che l’evoluzione è così rapida, in questa regione si 
osservano poche stelle! Dunque dal punto di vista 
osservativo questa regione è detta “lacuna di 
Hertzsprung” (Hertzsprung gap) 
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Abbiamo visto che un fenomeno comune all’evoluzione 
post-MS è lo sviluppo di un core inerte dal punto di 
vista della produzione di energia nucleare e da una shell 
adiacente al nucleo dove si brucia H in He 
Il bruciamento di questa shell col tempo riscalda anche le parti 
“esterne” del core e dunque la porta (prima o poi) in 
condizioni di quasi isotermicità (non sempre)! 
La struttura di un core isotermo può supportare il peso 
degli strati sovrastanti solo se la sua massa è Mc<0.1Mtot 
(come abbiamo visto: SC limit) 
Tuttavia questo limite vale nell’approssimazione di gas perfetto. 
Evoluzione Stellare - parte III 198 
Cosa succede se il core è costituito da gas degenere? 
E’ possibile infatti che durante le varie contrazioni nucleari 
si siano verificate le condizioni perché il gas di elettroni 
diventi parzialmente o totalmente degenere. 
L’intervento del gas degenere può aumentare il limite di SC ad 
un valore arbitrario perché c’è da considerare non solo la P del 
gas normale ma anche quella fornita dal gas degenere. 
Gli elettroni degeneri aiutano 
a sostenere il peso degli strati 
esterni e quindi un “core” 
isotermo parzialmente (o 
totalmente) degenere può 
contenere una quantità di 
massa maggiore di quella 
imposta dal limite di SC, 
senza collassare! 
Inviluppo 
Core 
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I risultati dei modello mostrano che per masse M>6Mo il 
limite di SC è violato già all’innesco di H nella Shell. In 
questo caso il core isotermo non si forma neppure; il core 
si contrae gravitazionalmente e si riscalda in tempi scala 
rapidi. 
Per 2.2Mo<M<6Mo il nucleo di He quasi isotermo si 
forma in condizioni di non degenerazione e quando q>qo 
subisce una rapida contrazione che ristabilisce il 
gradiente termico. 
Per M<2.2Mo il nucleo isotermo diventa degenere quando 
q<qo e quindi la degenerazione fa si che il nucleo pur 
aumentando in massa (e superando qo) rimanga isotermo. 
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Caratteristiche strutturali di una stella di 1 Mo 
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La meccanica quantistica prevede che in condizioni di elevata 
degenerazione quasi tutti gli stati di energia ε, inferiori ad un 
certo valore detto energia di fermi (εF), siano occupati. 
εF 
RICORDIAMO LA CONDIZIONE DI DEGENERAZIONE 
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€ 
εF =
2
2m
(3π2n)2 3
 m = massa del Fermione 
 n = numero di Fermioni per unità di volume 
Energia di Fermi 
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€ 
εF =
2
2me
(3π2ne )
2 3
Occupiamoci degli elettroni visto che sono più 
soggetti alla degenerazione 
Allora possiamo scrivere: 
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Come possiamo scrive ne? 
  
€ 
ne =
#  elettroni
N nucleoni
⋅
nucleoni
Volume
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
  
€ 
ne =
Z
A
ρ
mH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
Z numero di protoni 
A numero di nucleoni 
e dunque avremo: 
  
€ 
εF =
2
2me
3π2 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎛ 
⎝ 
⎜ ⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ⎟ 
2 3
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Possiamo confrontare l’energia di Fermi con l’energia 
termica media degli elettroni ad una certa temperatura 
  
€ 
3
2
kT
Nel caso di degenerazione COMPLETA qualunque livello 
energetico deve essere < εF e dunque 
  
€ 
3
2 kT <
2
2me
3π2 ZA
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2 3
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Portiamo al primo membro della disequazione i termini 
che descrivono le condizioni del gas (T e ρ) 
  
€ 
T
ρ2 3
<
2
2mek
3π2
mH
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
2 3
D Termine costante 
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Dimensionalmente D deve essere: °K cm2 gr-2/3 
  
€ 
Temp
densità2 3
=
°K
gr2 3
(cm3)2 3
= °K cm2 gr-2 3
I termine 
Vediamo se torna… 
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€ 
erg ⋅ sec[ ]
2
gr[ ] erg ⋅ °K−1[ ]
1
gr
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
2 3
  
€ 
=
erg2 ⋅ sec2 ⋅ °K
gr ⋅ erg ⋅ gr2 3
=
erg ⋅ sec2 °K
gr5 3
=
gr cm
2
sec2
sec2 °K
gr5 3
= °K cm2 gr
−2 3
II termine 
  
€ 
[erg] = F ⋅ s = m ⋅ a ⋅ s
= gr cm
sec2
cm = gr cm
2
sec2
OK! 
  
€ 
[h] = [erg ⋅ sec]
[k] = [erg / °K]
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Ricordiamo: 
  
€ 
 = 10−27 ergsec
k = 1.4 ⋅10−16 erg / °K   
€ 
me = 10
−27 gr
mH = 1.7 ⋅10
−24 gr   
€ 
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ ~
1
2
  
€ 
D =
10−27( )
2
3 ⋅10−27 ⋅1.4 ⋅10−16
3 ⋅10
1.7 ⋅10−24 ⋅ 2
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
2 3
=
10−27 ⋅1016
4.2
1025[ ]
2 3
=
10−11
4.2
⋅1050 /3 = 10
−11
4.2
⋅102 /3 ⋅1016
=
102 /3
4.2
⋅105 = 4.7
4.2
⋅105 ~ 1 ⋅105
Valore esatto 1.3·105  
D = 1.3·105 °K cm2 gr-2/3 
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Condizione di DEGENERAZIONE 
  
€ 
T
ρ2 3
< D = 1.3 ⋅105
Nel piano Log ρ - Log T possiamo definire una retta 
che separa la zona di degenerazione dalla regione 
dove domina il gas perfetto 
  
€ 
LogT < 2
3
Logρ + 5.11
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€ 
LogT = 2
3
Logρ + 5.11
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1 Mo durante la fase di Sub-gigante che porta la stella verso 
la regione delle giganti nel diagramma HR 
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Notare: 
Core praticamente isotermo. Mc~0.19M 
Luminosità fornita essenzialmente dalla shell 
Profilo di H rimescolato dalla convezione. Mr>0.29M 
La pressione del “core” è sostenuta dal gas degenere di elettroni 
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TUTTE LE STELLE SVILUPPANO UN NUCLEO 
DEGENERE DI HE? 
NO!! I modelli prevedono che solo stelle di piccola massa 
con M<2.2Mo sviluppano un nucleo degenere. 
Stelle con M>2.2Mo passano da una combustione alla 
successiva sempre in ambienete NON degenere. 
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Lo sviluppo di un NUCLEO DEGENERE genera almeno 
due fenomeni rilevanti sull’evoluzione della  stella 
1.   RITARDA l’accenzione della 3α (la contrazione del 
nucleo DEGENERE avviene MOLTO lentamente) e dunque 
allunga la durata della fase di RGB che diventa MOLTO più 
luminosa e più popolata per stelle con M<2.2Mo 
2.   PROVOCA l’innesco della 3α in  condizioni semi-
esplosive  (HELIUM FLASH, di cui parlemo piu’ avanti) 
RGB Ph-T 
Il primo fenomeno e` chiamato 
RGB phase Transition  (transizione di fase dell’RGB) 
E segna la comparsa nelle tracce evolutive di un RGB  
esteso e popolato 
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Attenzione: 
Questo significa una cosa importante. 
(1) 
Un ramo delle giganti luminoso e ben popolato equivale 
alla presenza di stelle di piccola massa e dunque di una 
popolazione stellare più vecchia di almeno 1-2 Gyr 
Popolazioni stellari vecchie sono 
dominate da giganti fredde. 
Popolazioni vecchie = colori rossi 
 
 
La “comparsa” di questa 
struttura indica la 
Transizione di fase di 
RGB (RGB ph-T) 
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1 Mo durante la fase di Sub-gigante che porta la stella verso 
la regione delle giganti nel diagramma HR 
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IL RAMO DELLE GIGANTI ROSSE (5 – 6) 
Energia 
L’energia è generata dalla 
shell sottile che brucia H in 
He e che si muove verso 
l’esterno 
Struttura 
La stella precorre una traccia 
parallela alla traccia di 
Hayashi: è dunque 
parzialmente convettiva. La 
zona convettiva penetra 
verso l’esterno e rimescola 
Mr 
X 
Convezione 
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Regione 
convettiva 
Shell di 
bruciamento di 
H 
Evoluzione Stellare - parte III 225 
La stella scivola lungo la 
traccia di Hayashi e la 
convezione penetra 
nell’interno, anche in 
regioni dove la 
composizione chimica 
“originaria” è stata 
modificata dalla 
combustione dell’H nella 
shell spessa. 
1 
6 
ZAMS 
5 
1° dredge up 
Traccia di Hayashi 
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La convezione “pesca e porta in superficie 
elementi sintetizzati dalle reazioni termonucleari” 
1° dredge up 
Ci possono essere fino a 3 
dredge up (gli altri due 
avvengono solo per stelle 
di massa intermedia e 
grande) 
Composizione 
originale 
Composizione 
modificata 
Evoluzione Stellare - parte III 227 
“dredge-up” = trasporto negli strati atmosferici 
dei prodotti delle reazioni termonucleari. 
Il 1° dredge-up porta in superficie He 
Anche altri elementi “secondari” 
risentono del dredge-up 
C12     ~30% 
N14     raddoppia 
Primo ramo 
del ciclo CNO 
Le equazioni degli interni stellari - parte III 228 
He4  
H1 H1 
H1  
N13  
C13  
C12  
N14  
O15 
N15 
  
€ 
p → n + e+ + ν
  
€ 
p → n + e+ + ν
CICLO 
PRINCIPALE 
e- γ 
H1 
Le equazioni degli interni stellari - parte III 229 
N14 
O16 
X 
C12 
2          4         6           log t 
He4 
Evoluzione Stellare - parte III 230 
Un altro fenomeno interessante che avviene lungo il ramo 
delle giganti (quando cioè la stella sta “scivolando” lungo 
la traccia di Hayashi) è il cosiddetto RGB-Bump. 
6 
5 
RGB-Bump 
La shell arriva nel 
punto di massima 
penetrazione della 
convezione  
Evoluzione Stellare - parte III 231 
S 
h 
e 
l 
l 
Mr 
X 
Situazione prima del dredge-up 
Evoluzione Stellare - parte III 232 
S 
h 
e 
l 
l 
Mr 
X 
Convezione 
Arriva la convezione che penetra nell’inviluppo 
e rimescola omogeneizzando il profilo di H 
Evoluzione Stellare - parte III 233 
S 
h 
e 
l 
l 
Mr 
X 
Convezione 
La convezione pian piano si ritira verso l’esterno. 
Lascia però la discontinuità nel profilo di X 
La shell che brucia H è molto sottile e si sta muovendo 
pian piano verso la superficie. 
Tutto questo avviene mentre la stella si sta 
arrampicando lungo la traccia di Hayashi. 
Evoluzione Stellare - parte III 234 
S 
h 
e 
l 
l 
Mr 
X 
Ad un certo punto la shell che brucia H arriva alla discontinuità 
nel profilo di H. Si ha un riassestamento della stella. 
Evoluzione Stellare - parte III 235 
I modelli mostrano una contrazione dell’inviluppo e dunque 
la stella scivola per un po’ in giù lungo la traccia evolutiva 
e poi torna ad arrampicarsi lungo la traccia. 
6 
5 
1° dredge up 
RGB Bump 
Evoluzione Stellare - parte III 236 
Evoluzione Stellare - parte III 237 
Evoluzione Stellare - parte III 238 
Esiste una regione del diagramma HR, lungo la traccia 
evolutiva, che viene attraversata 3 volte dalla stella 
1 3 2 
In questa regione, o meglio a 
questa luminosità, si 
dovrebbe notare un 
addensamento di stelle. 
Confermato osservativamente!! 
L 
Evoluzione Stellare - parte III 239 
RGB Bump 
Funzione di Luminosità 
differenziale 
Tip 
RGB 
Funzione di Luminosità 
integrata 
N 
V 
V 
Stelle brillanti 
(1) 
(2) 
Evoluzione Stellare - parte III 240 
RGB-bump genera un picco nella Funzione di 
Luminosità differenziale ed un cambio di pendenza 
nella Funzione di Luminosità integrale 
(1) 
Il picco nella LF è dovuto al temporaneo calo della luminosità 
della shell durante l’attraversamento della discontinuità. 
Nota che 
 LH ∝ µ7 
la luminosità della shell e estremamente sensibile al peso 
molecolare medio. Quando la shell raggiunge la discontinuità H 
 impprovvisamente, µ  e LH  
Evoluzione Stellare - parte III 241 
(2) 
Il cambio di pendenza della LF integrata corrisponde ad un 
cambio di velocità evolutiva della stella che (dopo che la 
shell ha superato la discontinuità nel profilo di H) evolve 
rapidamente verso il tip dell’RGB. 
Attenzione: 
la conferma osservativa della luminosità dell’RGB-bump 
in accordo con le previsioni teoriche significa che i 
modelli prevedono correttamente la profondità di 
penetrazione della convezione negli interni stellari. 

The RGB-bump 
produces  a “local” 
excess in the 
differential LF 
This is because each 
star crosses 3 times 
the same luminosity 
strip around the Bump 
“velocita” evolutiva 
delle giganti lungo 
l’RGB 
 La velocita con  
cui la stella si arrampica  
lungo l’RGB cambia  
in corrispondenza 
del Bump 
Evoluzione Stellare - parte III 245 
La fase di gigante rossa è interamente 
caratterizzata dalla shell di H. 
La luminosità della stella è quasi 
completamente sostenuta dal 
bruciamento della shell. 
Inviluppo 
He 
Shell 
Le caratteristiche della 
shell (sottilissima) 
sono interamente 
parametrizzabili 
attraverso la massa ed 
il raggio del core di He 
Evoluzione Stellare - parte III 246 
Si istaura una relazione tra la massa del core e la luminosità (MHec 
- L) proprio perché ogni aumento della massa del core di He è 
accompagnato da un aumento della luminosità. 
Evoluzione Stellare - parte III 247 
L’inviluppo (e i fenomeni che avvengono nell’inviluppo tipo 
la perdita di massa) non hanno alcun effetto sulla shell. 
La pressione decresce di molti ordini di grandezza al di 
fuori della shell, che quindi non percepisce la pressione 
dell’inviluppo. 
Evoluzione Stellare - parte III 248 
Cosa sta succedendo al nucleo di He? 
La massa del nucleo di He sta aumentando perché la shell 
converte H→He. La densità del nucleo aumenta ed anche 
la temperatura aumenta. Entriamo in un regime in cui 
diventa importante la produzione di fotoneutrini. 
  
€ 
γ + e− → e− + ν + ν
Scattering Compton tra un fotone ed un elettrone 
può generare una coppia di neutrini-antineutrini. 
Evoluzione Stellare - parte III 249 
Nel piano Log ρ - Log T questo regime è caratterizzato 
da valori consistenti con quelli del nucleo di He 
(ancora inerte) 
La produzione di neutrini equivale ad una perdita di energia 
da parte del nucleo. Ricordiamo che il nucleo è inerte dal 
punto di vista delle reazioni termonucleari 
  
€ 
ε = εg
Evoluzione Stellare - parte III 250 
Evoluzione Stellare - parte III 251 
La contrazione del nucleo continua comunque ad aumentare 
la temperatura massima del nucleo fino a ~108°K. Quando 
s’innesca la 3α. 
Si può formare una regione 
 in cui: 
E la temperatura non è più  
massima al centro. 
  
€ 
εν + εg < 0    e dunque   
dLr
dr
< 0
Regione in cui la perdita di 
neutrini diventa importante 
genera l’inversione di 
temperatura. 
Evoluzione Stellare - parte III 252 
Nucleo 
La temperatura sta aumentando, siamo vicini alle 
condizioni per l’innesco dell’He nel nucleo. 
L’evoluzione della stella cambia in maniera radicale a 
seconda  che nel nucleo si sviluppi o meno un gas 
degenere. 
Il comportamento delle reazioni termonucleari in 
ambienti degeneri è diverso da quello in presenza di 
gas perfetto. 
Evoluzione Stellare - parte III 253 
In presenza di gas perfetto il bruciamento nucleare è stabile 
Se siamo in un gas perfetto allora se T  
aumenterà anche P  e dunque il gas si espanderà 
L’espansione genera un raffreddamento e dunque una 
riduzione di ε. 
Sappiamo che se T  allora ε .  
Evoluzione Stellare - parte III 254 
Se il gas è degenere L’aumento della temperatura 
NON genera un aumento della  pressione P e 
dunque il nucleo non si espande. Quindi non si 
raffredda. T  accelerando la produzione di energia 
Instabilità termica 
L’innesco della 3α in ambiente degenere 
genera un fenomeno chiamato: 
Helium Flash 
 (flash dell’elio) 
 
Evoluzione Stellare - parte III 255 
I modelli mostrano che la luminosità rilasciata al momento 
del Flash è enorme: 
  
€ 
L ~ 1011Lo
 L’emissione di questa energia rimuove la degenerazione e il 
nucleo si espande e torna progressivamente in condizioni di 
GAS PERFETTO 
La fusione dell’He si arresta  
 
ATTENZIONE Questa luminosità NON raggiunge MAI la 
superficie della stella e DUNQUE NON E` 
OSSERVABILE!!! 
  
€ 
ε3α ∝ T
25
La dipendenza della 3α dalla temperatura e’ alta 
Evoluzione Stellare - parte III 256 
L’enorme quantita` di energia energia rilasciata viene 
impiegata nell’espansione del nucleo (attraverso lo 
sviluppo di moti CONVETTIVI). 
I moti CONVETTIVI espandono il nucleo: 
La temperatura cala e anche l’efficienza della shell cala 
e dunque la luminosità cala finché il nucleo non si è 
riequilibrato e la stella si colloca sulla cosiddetta ZAHB 
Zero Age Horizontal Branch : comincia il bruciamento di 
He in un ambiente non degenere. 
Evoluzione Stellare - parte III 257 
L’innesco del bruciamento dell’He al centro avviene in 
condizioni diverse in stelle di massa differente 
M < 2.2 Mo M > 2.2 Mo 
Il core è degenere Il core non è degenere 
Flash dell’He Condizioni normali 
Evoluzione Stellare - parte III 258 
Per stelle con M < 2.2 Mo al momento dell’innesco 
dell’He nel core la densità è 
  
€ 
ρc ~ 10
6  gr cm−3
  
€ 
Tc ~ 8 ⋅ 10
7  °K
 e la temperatura è 
Condizione di alta degenerazione 
Evoluzione Stellare - parte III 259 
Evoluzione Stellare - parte III 260 
ATTENZIONE: 
In realta` l’He-flash  NON e’ un unico flash ma 
piuttosto una serie di flash che avvengono in 
rapida successione 
in regioni via via piu` vicine al centro della stella  
Evoluzione Stellare - parte III 261 
Flash 
He 
Degenere 
Dunque l’innesco 
dell’He avviene “off-
center” e in 
maniera semi 
esplosiva: FLASH. 
Come abbiamo visto, a causa 
dei neutrini, il massimo della 
temperatura nel nucleo di He 
non è al centro ma in una 
regione più esterna. 
Inviluppo 
Evoluzione Stellare - parte III 262 
He 
Degenere 
Inviluppo 
He non 
Degenere 
L’energia rilasciata dal flash 
principale (Main Flash) rimuove la 
degenerazione negli strati 
sovrastanti la zona d’innesco. 
L’improvviso rilascio 
di energia (Lr ) 
fornisce 
l’instaurarsi di moto 
convettivi che 
diluiscono 
rapidamente 
l’energia 
rimuovendo 
efficacemente la 
degenerazione. 
Evoluzione Stellare - parte III 263 
He 
Degenere 
Inviluppo 
He non 
Degenere 
La degenerazione 
rimane nelle regioni 
più interne e viene 
rimossa da una 
serie di Flash 
d’intensità minore 
che alla fine 
rimuovono 
completamente la 
degenerazione del 
nucleo di He 
Flash 
Evoluzione Stellare - parte III 264 
He 
Degenere 
Inviluppo 
He non 
Degenere 
Evoluzione Stellare - parte III 265 
He 
Degenere 
Inviluppo 
He non 
Degenere 
Flash 
Evoluzione Stellare - parte III 266 
Inviluppo 
He non 
Degenere 
Evoluzione Stellare - parte III 267 
Evoluzione Stellare - parte III 268 
Attenzione: 
Durante la fase di He-flash solo il 5% dell’He viene 
trasformato in C-O 
(la durata di ciascun flash è brevissima) 
L’intera fase (dall’innesco del primo flash alla completa 
rimozione della degenerazione) dura circa 106 anni 
(fase molto breve) 
QUINDI l’HE-FLASH NON E` LA FASE DI 
COMBUSTIONE STABILE DELL’HE !!! 
E’ solo un evento che rilascia una quantita` di energia 
sufficiente a rimuovere la DEGENERAZIONE senza 
distruggere l’intera struttura 
Evoluzione Stellare - parte III 269 
ZAMS 
He Flash 
(A) 
Dopo il flash dell’He la 
degenerazione viene 
rimossa. 
Il bruciamento di He nel 
nucleo si arresta. 
Evoluzione Stellare - parte III 270 
ZAMS 
Fase di 
riassestamento 
(B) Il core si espande e si 
riassetta, 
la luminosità cala perche’ la 
shell e` spinta verso  
l’esterno 
Questa fase è rapidissima e 
non si riesce ad osservare! 
Da non confondere con 
l’AGB!! 
Evoluzione Stellare - parte III 271 
ZAMS 
Bruciamento di He 
in condizioni non 
degeneri 
(C) 
… il bruciamento di He in C 
al centro riprende in 
condizioni non degeneri. 
Evoluzione Stellare - parte III 272 
L’innesco dell’He in 
condizioni di gas degenere 
avviene in stelle di piccola 
massa  M<2.2Mo 
1 
ZAMS 
He Flash Fase di 
riassestamento 
Bruciamento di He 
in condizioni non 
degeneri 
(A) 
(B) 
(C) 
Evoluzione Stellare - parte III 273 
In caso di gas degenere l’innesco della 3α avviene 
quando la massa di core ha raggiunto un ben 
definito valore (~0.5Mo) indipendentemente dalla 
massa della stella. 
Evoluzione Stellare - parte III 274 
Questo tipo di stelle sviluppano un livello di degenerazione 
elettronica simile. Dunque producono il flash in 
corrispondenza della stessa McHe 
Visto che esiste una relazione McHe - L avremo anche 
Lflash simile 
M < 2 Mo 
Sviluppo di core 
He degenere 
Innesco “flash” 
3α a Mc ~0.5Mo 
Evoluzione Stellare - parte III 275 
Evoluzione Stellare - parte III 276 
Per popolazioni stellari vecchie t>1.2 Gyr la 
luminosita` del Tip dell’RGB 
(punto terminale della fase di RGB) è 
costante e dunque può essere utilizzata 
come candela campione per ricavare la 
distanza 
MI ~ -4.0 
Attenzione: 
Questo significa una cosa importante. 
Evoluzione Stellare - parte III 277 
Attenzione: 
Lungo il ramo delle 
giganti avviene un 
fenomeno importante 
che in alcuni casi può 
alterare in maniera 
significativa 
l’evoluzione 
successiva: la perdita 
di massa. 
Non c’è una teoria accurata 
per la perdita di massa 
La perdita di massa può risultare 
consistente: una frazione 
significativa della massa iniziale 
Mi = 0.8 Mo 
0.2 Mo 
0.6 Mo 
0.1 Mo 
WD M~0.5 Mo 
ZAMS 
Evoluzione Stellare - parte III 278 
Caratteristiche strutturali di una stelle di 0.8 Mo 
dalla fine di MS fino al flash dell’He 
Fase di combustione 
nucleare dell’He 
Helium Burning Phase 
Evoluzione Stellare - parte IV 280 
Tutte le stelle con massa iniziale M > 0.5 Mo sviluppano le 
condizioni per l’innesco delle reazioni termonucleari di 
fusione dell’He. 
Il processi di combustione è lo stesso indipendentemente dalla 
massa, tuttavia la morfologia delle tracce evolutive dipende 
dalla massa iniziale della stella e dunque discuteremo 
separatamente il bruciamento per le: 
Low, Intermediate e High Mass Star 
Evoluzione Stellare - parte IV 281 
He-burning in Low Mass Stars 
Low mass stars  Core degenere 
Dopo circa 106 anni dal “flash” principale la degenerazione 
nel core è stata completamente rimossa grazie ad una serie 
di flash secondari. 
La rimozione della degenerazione è avvenuta attraverso 
una espansione del core che porta la densità da: 
 106 gr cm-3  a  ~104 gr cm-3 
L’espansione del core ha raffreddato la shell di H e dunque 
la luminosità della stella è calata di circa un ordine 
di grandezza rispetto alla luminosità del Tip dell’RGB. 
Evoluzione Stellare - parte III 282 
Evoluzione Stellare - parte IV 283 
La stella si sposta 
rapidamente a L più basse. 
Questa fase non è osservabile 
perché troppo  rapida. 
La stella si va a collocare su 
una sequenza detta ZAHB 
Zero Age Horizontal Branch 
ZAMS 
ZAHB 
Evoluzione Stellare - parte IV 284 
ZAHB 
Luogo nel piano Log L- Log Te 
dei modelli in equilibrio per il 
bruciamento di He nel core 
NON DEGENERE per stelle di 
masse differenti 
Come nel caso della ZAMS, 
anche la ZAHB è una sequenza 
di età zero (una sorta di griglia 
di partenza) dove si collocano 
le stelle di massa differente 
che stanno sperimentando una 
fase di combustione nucleare 
ZAMS 
ZAHB 
Core 
He-burning 
Core  
H-burning 
Evoluzione Stellare - parte IV 285 
Evoluzione Stellare - parte IV 286 
H 
H→He 
He 
He→C 
La fase di 
combustione di 
He nelle regioni 
centrali è 
accompagnata 
dal bruciamento 
di H in una shell 
Evoluzione Stellare - parte IV 287 
Il bruciamento di He al centro ha un tempo caratteristico 
molto inferiore al bruciamento di H (fase di MS). 
Per una stella di 0.8Mo è ~108yr, due ordini di 
grandezza inferiore alla MS. 
Come per la MS, l’80-90% di questo tempo viene 
trascorso dalla stella nelle vicinanze della ZAHB 
Evoluzione Stellare - parte IV 288 
Man mano che l’He si 
consuma, il nucleo si 
contrae e l’inviluppo si 
espande, T  e la stella 
torna verso la traccia di 
Hayashi (→ AGB) 
I°  MS → RGB 
II° HB → AGB 
ZAHB 
AGB 
Evoluzione Stellare - parte IV 289 
ZAHB ed evoluzione in HB 
Come la ZAMS è il luogo dei punti in cui si posizionano le stelle 
al momento dell’innesco dell’H al centro così la ZAHB è il luogo 
dei punti lungo cui si posizionano le  stelle che bruciano He al 
centro AL VARIARE DELLA LORO MASSA 
(più precisamente del parametro  q) 
  
€ 
q = MC
M
IN PARTICOLARE visto che stelle con Mi < 2.2 Mo hanno tutte 
sperimentato l’He FLASH e dunque per tutte Mc e`circa costante 
Mc ~ 0.5 Mo 
 
 q dipende TOTALMENTE dalla massa della stella 
al momento dell’innesco dell’He 
Evoluzione Stellare - parte IV 290 
Tanto più alta è M tanto più piccolo è q tanto più bassa è 
la Teff 
IN PRATICA Dipende dalla massa “evolutiva” della stella, quella 
con cui la stella ha lasciato il ramo delle giganti ed e’ arrivata 
sulla ZAMS.   
ATTENZIONE!! Visto che lungo l’RGB la stella ha subito un 
fenomeno di perdita di massa, e’ chiaro che la massa di arrivo 
sulla ZAHB e` funzione SENSIBILE di quanta massa e` stata  
persa lungo l’RGB. 
Evoluzione Stellare - parte IV 291 
ZAHB 
0.6 Mo 
0.7 Mo 
La differenza nella struttura della stella sta nella quantita` di  
envelope (di H) residuo (le stelle hanno all’incirca la stessa 
massa di core) 
Dunque stelle meno massicce hanno uno strato di H minore 
(quindi sono più calde) 
Log Teff 
Evoluzione Stellare - parte IV 292 
Evoluzione Stellare - parte IV 293 
H 
(1) He → C      nucleo 
(2) H → He        shell 
He 
He→C 
Due sorgenti di energia 
H→He 
Evoluzione Stellare - parte IV 294 
ZAHB 
(A) 
(B) 
Evoluzione dalla ZAHB 
(A) 
La stella si sposta verso alte 
temperature. La luminosità 
della shell è maggiore della 
luminosità del core 
(B) 
La stella si sposta verso 
basse temperature 
L(1) > L(2) 
Evoluzione Stellare - parte IV 295 
L’entità del tratto (A) dipende dall’efficienza della shell. 
Per stelle molto calde (piccolo inviluppo di H resisuo) 
il tratto (A) è praticamente inesistente 
Evoluzione Stellare - parte IV 296 
Evoluzione Stellare - parte IV 297 
La fortissima dipendenza del  parametro ε dalla Temperatura 
per la 3α  fa si che una caratteristica comune delle stelle in  
combustione dell’He sia lo SVILUPPO di un CORE CONVETTIVO  
Come abbiamo gia` accennato lo sviluppo di un nucleo 
CONVETTIVO in presenza di una combustione nucleare 
genera una serie di problemi legati all’effettiva ESTENSIONE 
del NUCLEO, e quindi alla quantita` di combustibile 
disponibile con un impatto diretto sulla durata di quella 
fase evolutiva 
(lo stesso problema si presenta per le stelle con massa 
M>1.2Mo in fase di MS)   
Evoluzione Stellare - parte IV 298 
In particolare lo sviluppo e la parametrizzazione 
 di un fenomeno chiamato: 
OVERSHOOTING 
Questo  impone la necessità di una discussione 
accurata dei fenomeni che avvengono al bordo tra la 
regione convettiva e la zona radiativa, nella speranza 
di poter quantificare e/o parametrizzare le effettive 
dimensioni della regione nucleare   
Evoluzione Stellare - parte IV 299 
Convezione Trasporto radiativo 
Zona 
rimescolata 
Lo sbordamento delle celle convettive nelle regioni radiative 
causano un aumento “locale” dell’opacità e dunque del ∇rad 
Celle convettive 
∇rad = ∇ad ; a = 0 ; v ≠ 0 
Evoluzione Stellare - parte IV 300 
Questo effetto è detto: 
Self-driving mechanism 
Meccanismo di convezione auto-indotta 
Auto-trascinamento del nucleo convettivo 
Di fatto induce il regime convettivo in regioni adiacenti al 
nucleo. “Sposta” il bordo nel nucleo convettivo (inglobando 
nuovo combustibile nucleare dunque aumentando il tempo 
scala della fase di bruciamento di He4) 
Evoluzione Stellare - parte IV 301 
Attenzione 
Visto che il rate di bruciamento dell’He è molto sensibile alla 
temperatura, le stelle in questa fase evolutiva sviluppano 
core convettivi. 
Nel core  
  
€ 
3He4 → C12  + He4 → O16( )
Il C e l’O vengono distribuiti omogeneamente 
nella regione convettiva 
Durante la combustione dell’H in He: H  e He  
L’He ha un’opacità minore dell’H dunque x  e  ∇rad  
Le regioni convettive nel nucleo tendevano a DIMINUIRE  
Evoluzione Stellare - parte IV 302 
Nel caso della combustione di He l’opacità  
perché l’O e il C sono più opachi dell’He. 
Opacità di He, C e O per densità e temperatura per un nucleo di 
una stella in fase di combustione centrale di He 
  
€ 
x
Mr/M 
0.2 
0.3 
0.4 
0.1 0.2 
O16 
C12 
He4 
Evoluzione Stellare - parte IV 303 
Come risultato di questo aumento di opacità, aumenta ∇rad 
e dunque s’instaura la convezione. 
Attenzione: 
il ∇rad continua a crescere col passare del tempo visto che 
Una crescente quantita` di He viene trasformato in C-O  
€ 
3 × He4 →C12
Dunque in corrispondenza del bordo convettivo si genera 
una situazione di questo tipo: 
Evoluzione Stellare - parte IV 304 
Questa situazione 
è chiaramente non 
fisica. Infatti 
questo trattamento 
approssimato 
trascura il 
cosiddetto 
overshooting 
(sbordamento delle 
zone convettive) 
Evoluzione Stellare - parte IV 305 
Evoluzione Stellare - parte IV 306 
Via via che il nucleo diventa più grande la situazione 
diventa più complessa. Infatti l’andamento del ∇rad (a 
partire da un certo momento) mostra un minimo oltre il 
quale tende a ricrescere. 
Questo andamento è dovuto alla combinazione delle 
diverse grandezze che tendono a definire il ∇rad (opacità 
temperatura e luminosità) 
∇rad 
Mr 
Evoluzione Stellare - parte IV 307 
L’andamento del ∇rad segue le seguenti fasi: 
(1) 
L’overshooting ai bordi del nucleo estende la convezione 
trasportando elio dall’esterno, abbassando così il gradiente di 
tutto il nucleo 
Il valore di ∇rad tende 
a diminuire ∇rad 
Mr 
Evoluzione Stellare - parte IV 308 
∇rad 
(a) (b) 
∇ad 
(2) 
Al progredire di questo rimescolamento il gradiente finirà col 
verificare la condizione di adiabaticità non più ai bordi del nucleo 
convettivo ma in corrispondenza del minimo 
La regione convettiva interna (a) ed esterna (b), 
rispetto al minimo, si disaccoppiano. 
Nella zona del minimo (∇rad = ∇ad) 
la convezione tende a scomparire 
La regione interna 
ed esterna non 
comunicano più 
Mr 
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(3) 
L’overshooting resta efficiente a causa della sovradiabaticità 
al bordo esterno, ma è in grado di trasferire elio solo nella 
regione esterna al minimo (zona (b)) 
L’elio abbassa progressivamente il gradiente 
radiativo fino ad inibire la convezione 
Si forma una regione denominata di 
semi-convezione 
Mr 
∇rad 
∇ad 
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Evoluzione Stellare - parte IV 311 
Mr 
∇rad 
∇ad 
(1) (2) (3) 
(1) Nucleo convettivo che si è esteso fino alla regione in 
cui si era sviluppato il minimo del ∇rad 
(2) Zona mista C-O/He semiconvettiva in cui ∇rad~∇ad 
(non completamente rimescolata) 
(3) Zona radiativa di He 
Evoluzione Stellare - parte IV 312 
Questo processo porta ad un sensibile aumento temporale 
della fase di bruciamento dell’He 
Perché aumenta la quantità di carburante 
Evoluzione Stellare - parte IV 313 
(1) 
(2) 
Traccia evolutiva 
di una stella di 
massa 0.6Mo in 
fase di 
combustione 
centrale dell’He 
(1) Traccia senza overshooting 
(2) Traccia con overshooting 
Log Teff 
Log L/Lo 
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Effetti dell’overshooting/semiconvezione 
(a) Le tracce mostrano estesi loop verso le alte temperature 
(b) Aumenta la durata della fase evolutiva di bruciamento di 
He perché aumenta la quantità di comustibile da bruciare 
Evoluzione Stellare - parte IV 315 
Effetti dell’overshooting/semiconvezione 
Evoluzione Stellare - parte IV 316 
He-burning in Massive Stars 
Se la stella è più massiccia di 2-2.2 Mo l’assenza di degenerazione 
elettronica nel core porta all’innesco della 3α senza Flash. 
L’elio s’innesca quando la temperatura è T~108 °K e la densità 
ρ~104 gr cm-3 (vedi punto E, fig 6.8) 
L’innesco dell’He “termina” in modo non traumatico l’evoluzione 
lungo il ramo delle giganti e porta la stella nella regione di 
bruciamento dell’He (tratto F-G-H-K-I) 
Il core convettivo continua a crescere (naturalmente anche la 
shell di H è ancora attiva) 
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Evoluzione Stellare - parte IV 318 
E 
G K 
I 
Punto E 
innesco dell’He 
Tratto E-G 
L’energia rilasciata dalla shell 
di H è in continuo aumento 
Punto G 
massima efficienza della shell 
Tratto G-I 
la LH  e LHe  
Punto K 
LHe ~ 60% della Ltot 
Evoluzione Stellare - parte IV 319 
La discussione fatta sui nuclei convettivi vale anche nel caso 
di stelle massicce anche se la regione semi-convettiva è 
molto piccola rispetto al core. 
La shell di H produce ancora una frazione rilevante della 
luminosità della stella, incrementando così la massa del 
core di He. 
Il tempo di vita lungo la sequenza di bruciamenti di He è circa 
il 20% della durata della fase di bruciamento di H. 
 tHe ~ 22 Myr   per 5 Mo 
 tHe ~  4 Myr   per 10 Mo 
(tHe ~  100 Myr   per 1 Mo) 
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Il tempo di evoluzione è piuttosto lungo se si 
considera che la stella è circa 2 ordini di grandezza 
più luminosa e l’energia prodotta per unità di massa 
dalla fusione dell’He è solo un decimo di quella 
prodotta dalla fusione dell’H. 
Questo dimostra il contributo sostanziale della shell di 
H al budget energetico della stella. 
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Evoluzione Stellare - parte IV 322 
Indipendentemente dalla massa, quando l’abbondanza di He 
comincia a calare nel nucleo, la traccia evolutiva si muove di 
nuovo verso la traccia di Hayashi e qui comincia una nuova 
fase evolutiva. 
Asymptotic Giant Branch (AGB) 
Braccio delle Giganti Asintotico 
Caratterizzato dall’innesco del bruciamento della shell di He 
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Asymptotic Giant Branch (AGB) 
Braccio delle Giganti Asintotico 
Si sta formando un nucleo di CO. Come e’ successo nel caso  
del nucleo di He, l’evoluzione successiva dipende dalle  
condizioni della materia (DEGENERE o NON DEGENERE) 
 in questo nucleo.  
Massa di transizione Mup = 8 Mo 
M<Mup  
NUCLEO DEGENERE 
“rallenta” l’evoluzione  
successiva 
PULSI TERMICI + WD 
M>Mup  
NUCLEO NON DEGENERE 
 innesco delle reazioni  
termunucleari  
fino al Fe  
SNII 
Evoluzione Stellare - parte IV 324 
A questo punto avremo un “core” inerme di CO circondato da 
He che si sta riscaldando. Stiamo andando verso la fase di 
bruciamento in “shell” 
Evoluzione Stellare - parte IV 325 
H, He 
H→He 
He 
CO core 
He→C,O 
Asymptotic Giant Branch 
La più interna brucia He → H 
La più esterna brucia H → He 
Fase di bruciamento in doppia shell: 
Evoluzione Stellare - parte IV 326 
Questa fase è in realtà caratterizzata dal peridico spegnersi 
e riaccendersi della shell di H ed He 
Evoluzione Stellare - parte IV 327 
Fase di 
AGB 
Early AGB 
E-AGB 
Termal Pulses AGB 
TP-AGB 
Dura fino a che la shell 
di H non si riaccende 
Dura fino a che la shell di 
H non è espulsa. 
PN (nebulosa planetaria) 
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Early AGB 
L’accensione della shell di He (la più interna) provoca 
un’espansione degli strati intermedi (e dunque un raffreddamento) 
La shell di H si spegne. 
 
Nel diagramma HR la stella si 
avvicina di nuovo alla traccia 
di  Hayashi. 
RGB 
AGB 
La base dell’inviluppo convettivo 
penetra di nuovo negli interni 
stellari 
II° Dredge Up 
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Tutte le stelle hanno il 2° dredge up? 
No! I modelli mostrano che solo nelle stelle più 
massicce di 4.6 Mo la convezione penetra 
abbastanza in profondità da pescare materiale 
processato dalle reazioni termonucleari 
Per M > 4.6 Mo (per composizione chimica solare) 
l’inviluppo convettivo penetra in regioni che sono 
state processate dal ciclo CNO (shell di H) 
Evoluzione Stellare - parte IV 330 
Il II dredge-up porta in superficie  He, N più prodotti del ciclo CNO 
Evoluzione Stellare - parte IV 331 
Ad un certo punto l’espansione degli strati tra le due shell 
(tra la shell di He e quella di H) si arresta e gli strati 
tornano a contrarsi 
La temperatura della shell di H sale 
La shell di H si riaccende 
 
 
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H 
H→He 
He 
CO core 
He→C,O 
La riaccensione della 
shell di H provoca 
un’espansione degli 
strati di materia più 
esterni. 
Evoluzione Stellare - parte IV 333 
THERMAL PULSES in AGB 
(pulsi termici) 
Questa fase e’ caratterizzata dal bruciamento ALTERNATO delle 
due shell  (una di H e l’altra di He) si alternano come sorgenti 
principali di energia. 
Per il 90% del tempo la shell di He è inattiva e l’energia è 
prodotta principalmente dalla shell di H. 
Per brevi periodi invece la shell di He si riaccende e 
quella di H si spegne 
Vediamo qualitativamente… 
Evoluzione Stellare - parte IV 334 
La shell di H si è riaccesa e dunque 
produce He che si deposita nello strato 
intermedio 
H 
H→He 
He 
CO core 
La densità dello strato 
intermedio aumenta e 
la materia diventa via 
via degenere 
Finché non si ha 
un innesco di He 
in regime 
semidegenere 
nello strato più 
caldo dello 
strato di He Shell 
inattiva 
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H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
L’innesco dello strato di He è una 
sorta di flash. Come quello che 
avevamo visto per le stelle di 
piccola massa. 
Questo genera 
l’innesco di moti 
convettivi che si 
propagano nella 
regione  tra le due 
shell 
LHe ~107-108 Lo 
CO core 
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H 
He→C 
He 
CO core CO core 
Il flash di He nella shell provoca un improvviso aumento di 
Lr  che favorisce lo sviluppo di una regione convettiva tra 
le due shell 
Lr ~ 107 - 108 Lo 
Evoluzione Stellare - parte IV 337 
H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
Lo strato tra le due shell si 
espande a causa dei moti 
convettivi e la shell di H viene 
spostata verso l’esterno, si 
raffredda e si spegne . 
CO core 
Evoluzione Stellare - parte IV 338 
L’espansione fa calare la temperatura anche nella shell di He e il 
 rate di produzione di energia cala.  
il rate di produzione ε3α è molto sensibile a T  
La shell di Helio progressivamente si spegne 
Linviluppo nello stesso tempo si sta ricontraendo e la densita` 
 e temperatura della shell di H tornano a crescere  
fino a quando la shell di H si riaccende 
Evoluzione Stellare - parte IV 339 
H 
H→He 
He 
CO core 
Shell He spenta 
Di nuovo avremo una shell di H 
attiva  e una shell di He spenta. 
Con la shell di H che ricomincia a 
depositare He nella regione di 
intershell che portera` al 
successivo 
 innesco della shell di He 
Evoluzione Stellare - parte IV 340 
La successione di queste due fasi è chiamata 
Pulsi termici 
Quali sono i tempi scala dei pulsi termici? 
 tTP ~ 2⋅105 yr per una 0.6 Mo 
tTP ~ 103 yr per una 5 Mo 
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Evoluzione Stellare - parte IV 343 
RGB 
AGB 
III DREDGE-UP 
L’evoluzione sta portando 
la struttura 
stellare ad evolvere di 
nuovo 
lungo la traccia di HAYASHI 
E dunque l’envelope torna 
a diventare 
Progressivamente 
CONVETTIVO 
Evoluzione Stellare - parte IV 344 
III DREDGE-UP 
ATTENZIONE  in questa fase abbiamo due processi che 
favoriscono l’istaurarsi di moti convettivi in diverse regioni 
della stella e con CAUSE DIVERSE: 
1.  l’accensione della shell di He sviluppa MOTI 
CONVETTIVI a partire dalle regioni centrali a causa del 
fortissimo flusso energetico rilasciato 
2.  L’espansione dell’inviluppo  e il suo raffreddamento 
provoca il progressiva penetrazione dell’inviluppo 
convettivo a partire dalla superficie 
La COMBINAZIONE di questi due fenomeni puo` portare  
al terzo  complesso e profondo fenomeno di mixing  
chiamato III dedge-up 
Evoluzione Stellare - parte IV 345 
E’ infatti  possibile, per la stella di massa intermedio-alta 
(M>2Mo), che durante la fase di pulso termico, quando la 
shell di H è spenta, i due inviluppi convettivi vengano a 
contatto e venga portato in superficie del materiale che 
proviene dalla combustione della shell di He 
III° dredge up 
C ed O sono trasportati in superficie 
Viene cosi spiegata 
L’origine delle cosiddette 
Carbon stars 
 
 
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H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
L’innesco dello strato di He è una 
sorta di flash. Come quello che 
avevamo visto per le stelle di 
piccola massa. 
CO cor  
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H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
L’innesco dello strato di He è una 
sorta di flash. Come quello che 
avevamo visto per le stelle di 
piccola massa. 
CO cor  
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H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
L’innesco dello strato di He è una 
sorta di flash. Come quello che 
avevamo visto per le stelle di 
piccola massa. 
CO cor  
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H 
He→C 
He 
CO core 
Shell inattiva 
L’innesco dello strato di He è una 
sorta di flash. Come quello che 
avevamo visto per le stelle di 
piccola massa. 
CO cor  
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Evoluzione Stellare - parte IV 352 
Calcoli evolutivi dimostrano che perché le due regioni convettive 
vengano a contatto, la stella deve avere ancora una massa 
dell’inviluppo dell’ordine di 0.4 Mo 
Dunque solo stelle di massa M > 1.5Mo possono avere il 
3° dredge up 
(perché solo queste ultime arrivano in regime TPAGB con un 
inviluppo abbastanza massiccio) 
Produzione di elementi “s”  
in AGB 
Evoluzione Stellare - parte IV 354 
Osservazioni spettroscopiche hanno mostrato che la superficie 
delle stelle di AGB (M>3Mo) è fortemente arricchita da 
elementi “s” (cioè elementi pesanti: Bario Zr Sr) che sono 
prodotti da catture neutroniche “lente” (slow) rispetto ai 
tempi del decadimento β 
Ovviamente, come abbiamo ricordato più volte, l’ingrediente 
principale per generare elementi “s” è individuare una 
sorgente di neutroni. Vediamo… 
Evoluzione Stellare - parte IV 355 
Durante le fasi di sviluppo della convezione nelle regioni inter-shell 
il materiale viene completamente rimescolato e il N14 (prodotto dal 
primo ramo del ciclo CNO) può essere bruciato (in un ambiente 
ricco di He4) secondo questa serie di reazioni 
  
€ 
N14 + He4 → F18 + γ
F18 → O18 + e+ + ν
O18 + He4 → Ne22 + γ
Il neon 22 (Ne22) in ambiente ricco di He può essere una 
sorgente di neutroni 
  
€ 
Ne22 + α → Mg25 + n
Per innescare questa reazione occorre una temperatura 
dell’ordine di T~3.5⋅108 °K 
Evoluzione Stellare - parte IV 356 
I modelli mostrano che in una stella con M>3Mo durante la fase 
di “flash” di accensione della shell di He, la temperatura alla 
base della regione di inter-shell può raggiungere questa 
temperatura. 
Dunque stelle AGB massicce (M>3Mo) possono produrre 
elementi “s” 
Importanti traccianti chimici per ricostruire l’evoluzione 
chimica di un sistema stellare 
Evoluzione Stellare - parte IV 357 
Per stelle di massa piu’piccola (che non raggiungono i 350 milioni 
di K) una possibile sorgente di neutroni alternativa puo’ essere:  
Questo processo ha bisogno di 90 milioni di K. Tuttavia  il C13 non 
e’ cosi abbondante e si trova in genere in regioni ricche di N14  
(entrambi sono generati dal ciclo CNO). La presenza del N14 
tenderebbe ad assorbire la maggior parte dei neutroni presenti 
Impedendo cosi la formazione di altri isotopi pesanti. € 
C13 +α →O16 + n
Cosi una regione ideale per questo tipo di processo e’ una 
regione ricca di protoni che alimentino la formazione del C13 e 
ricca di He4 che abbia favorito la conversione di N14 in F18, Ne22   
La zona di inter-shell dopo il 3o dedge up presenta le  
condizioni ideali 
Evoluzione Stellare - parte IV 358 
SHELL di H  
spenta 
H-rich envelope 
He-C rich intershell region 
SHELL di H  
spenta 
H-rich envelope 
protons 
Evoluzione Stellare - parte IV 359 
SHELL di H  
ACCESA 
H-rich envelope 
He-C rich +H  
intershell region 
€ 
C12 +H →N13 +γ
N13 →C13 + e+ +ν
€ 
C13 +α →O16 + n
Evoluzione Stellare - parte IV 360 
Hot Bottom Burning   
Nelle stelle di AGB piu’ massicce (M>6-7 Mo) puo’ avvenire un  
particolare processo fisico a causa dell’alta temperatura raggiunta 
 alla base dell’inviluppo convettivo: infatti la temperatura puo’ essere 
 cosi alta (80 milioni di K) da innescare un processo di combustione  
 addizionale chiamato Hot Bottom Burning 
Le conseguenze di questo processo (combinato con l’esistenza  
della regione convettiva) sono  molte: 
1)  La luminosita` superficiale aumenta 
2)   C viene trasformato in N (impedendo la formazione  
delle C stars) 
3) Viene formato del Li attraverso il cosiddetto 
 “Cameron-Fowler mechanism” 
Evoluzione Stellare - parte IV 361 
“Cameron-Fowler mechanism” 
A temperatull’ordine di 108 K l ‘He3 viene sistematicamente 
 convertito in Be7 e poi in Li attraverso la reazione 
€ 
He3 +He4 →Be7 +γ
Be7 + e→Li7 +ν
ATTENZIONE il Li a queste temperature brucia e dunque se non ci  
fosse la convezione, il litio sarebbe completamente convertito in He 
Il solo Li che arriva in superficie e’ quello trasportato dalla  
convezione ad una temperatura inferiore a T~2 106K 
Questo processo altera l’abbondanza di litio superficiale  
Questo meccanismo e’ in grado di spiegare il perche` le  
variabili a lungo periodo (LPV) piu` brillanti mostrano una  
sovrabbondanza di Li che puo` arrivare a 3 ordini di grandezza 
Evoluzione Stellare - parte IV 362 
Anomalie chimiche e l’evoluzione di AGB 
L’Hot Bottom Burning in AGB viene chiamato in causa per spiegare  
Alcune correlazioni chimiche  anomale che sono state osservate in  
Stelle di ammassi globulari   
Ossigeno  DIMINUISCE 
Sodio AUMENTA 
Chemical anomalies in the AGB scenario 
Proton-captures reactions occurs in massive (3-8 M) AGB stars 
in the Hot Bottom Burning region of the outer convective 
envelope (so called hot-CNO or complete CNO cycle) 
T > 4 x 107 K     NeNa cycle  : 
                           in region where O is depleted,  20Ne is burned  
                           producing 23Na 
                                                             O-Na anticorrelation 
T > 7 x 107 K     MgAl cycle  : 
                           27Al is produced by proton-captures on the isotopes 
                            of Mg (24Mg, 25Mg, 26Mg) 
                                                              Mg-Al anticorrelation 

Cumulative behaviour of [Na/Fe] 
as a function of [O/Fe] for 19 
Galactic Globular Clusters 
         (Carretta et al. 2009) 
Evoluzione Stellare - parte IV 366 
Evoluzione Stellare - parte IV 367 
Nebulosa planetaria 
La shell del materiale perso dal sistema avvolge il nucleo di 
C-O che si sta contraendo (e che raffreddandosi diventerà 
una nana bianca) 
In un primo momento l’oggetto 
centrale sarà completamente 
invisibile e il sistema emetterà 
nell’IR, poi man mano che gli 
strati espulsi si espandono 
l’estinzione diminuisce e la 
proto-nana bianca diventa 
osservabile 
C-O 
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Evoluzione Stellare - parte IV 369 
Le  Variabili PULSANTI 
Evoluzione Stellare - parte VI 371 
Evoluzione Stellare - parte VI 372 
La prima osservazione sistematica di una stella che varia di 
luminosità si deve ad un pastore luterano, David Fabricius, 
attorno alla fine del 1500 (1595) che osservò la stella “ο Ceti”. 
Nel giro di pochi mesi, questa stella diventò così poco luminosa 
da sparire (non essere più osservabile ad occhio nudo) fino a 
ricomparire parecchi mesi dopo. 
In seguito alla sua ricomparsa Fabricius chiamò questa stella 
“Mira” (Meravigliosa). Questo nome andò poi ad identificare 
una classi di oggetti variabili (a lungo periodo) chiamati 
appunto Mira. 
Evoluzione Stellare - parte VI 373 
Questa stella aveva variazioni di luminosità di oltre 4-5 
magnitudini quindi la sua variabilità era facilmente 
apprezzabile ad occhio nudo. 
Tuttavia, gran parte delle stelle variabili hanno variazioni di 
luminosità molto più modeste e richiesero osservazioni più 
accurate. 
L’altra osservazione fondamentale in questo campo, fu la 
prima determinazione del periodo di variabilità di una 
stella variabile. 
Evoluzione Stellare - parte VI 374 
Nel 1784 John Goodricke (un inglese) misurò il 
periodo di variabilità dei δ Cephei : 
5 giorni 8 ore e 48 minuti 
Questa scoperta gli costò la vita visto che si ammalò 
di polmonite e mori a soli 21 anni!! 
 
Cefeidi Classiche 
|          Period               | 
Evoluzione Stellare - parte VI 376 
La prima ricerca sistematica di stelle variabili fu fatta 
agli inizi del secolo ed ancora una volta affidata ad una 
donna Henrietta Leavitt che identificò oltre 2000 variabili 
confrontando lastre fotografiche di epoche diverse nella 
regione della Piccola Nube di Magellano (~60kpc dal 
Sole) 
Ricordate la classificazione 
spettrale della Cannon 
Non solo identificò le variabili ma ne misurò anche il 
periodo (1-50 giorni) 
Evoluzione Stellare - parte VI 377 
La Leavitt fu la prima a notare che la luminosità delle 
stelle variabili era correlata al loro periodo: 
Stelle più luminose 
Periodi più lunghi 
 
Gran parte delle variabili individuate dalla Leavitt erano 
localizzate nella Piccola Nube e dunque all’incirca alla 
stessa distanza da noi 
Le differenze di magnitudine apparente 
indicavano differenze intrinseche di luminosità 
 
Evoluzione Stellare - parte VI 378 
Questa scoperta ha di fatto aperto una nuova strada alla 
determinazione delle distanze. Tanto che l’attuale scala 
delle distanze nell’universo si basa proprio su questo 
“primo gradino”  
Una volta determinata la distanza della Piccola Nube (60 
Kpc) la relazione trovata dalla Leavitt diventa la 
famosissima relazione Periodo-Luminosità (P-L)  uno 
straordinario strumento in grado di fornire la magnitudine 
assoluta di una cefeide (e dunque la sua distanza) 
attraverso la determinazione del suo periodo!!! 
Evoluzione Stellare - parte VI 379 
Relazione P-L 
€ 
MV = −2.8 LogP(d) −1.43
STEP 1 - Derive the Period and the mean magnitude of the  
Cepheid (<V>) 
STEP 2 - Use previous relations to compute the absolute 
magnitude (MV) from the observed Period 
STEP 3 - Derive the distance modulus:   (m-M)V = <V> - MV 
|    Period      | 
<V>=13.80 
Evoluzione Stellare - parte VI 381 
Qual è la causa della 
variabilità? 
Per spiegare la variabilita` delle stelle furono suggerite varie 
cause, per esempio l’esistenza di regioni scure sulla superficie 
della stella (per spiegare la variabilità di Mira) o distorsioni 
mareali della superficie della stella in sistemi binari. 
Fu Shapley nel 1914 a suggerire per primo che la causa della 
variazione di luminosità e temperatura osservata nelle Cefeidi 
classiche fossero pulsazioni radiali della stella. 
Solo 4 anni più tardi Eddington fornì una solida teoria 
delle pulsazioni. 
 
Teoria che fu in seguito confermata dalla misura di variazioni 
di velocità radiali 
Evoluzione Stellare - parte VI 382 
Attenzione 
Nonostante si sia portati a pensare che la causa principale 
della variazione di luminosità sia la variazione delle 
dimensioni della stella (variazioni del raggio della variabile) 
questo non è vero. 
Infatti e` la variazione di temperatura superficiale  
la causa primaria della variazione di luminosità 
  
€ 
L0 = 4πR
2σTe
4
Infatti le variazioni del raggio R della stella sono dell’ordine del 
10% (per le Cefeidi Classiche) mentre la temperatura varia di 
~1000-1500 °K 
δ Cephei passa da F5 a G2 
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Evoluzione Stellare - parte VI 384 
Evoluzione Stellare - parte VI 385 
Esaminando la figura che mostra le proprietà pulsazionali di 
δ Cephei (il prototipo di Cefeide Classica ) notiamo che: 
La stella è più brillante (max di luminosità) 
quando la sua superficie si sta espandendo 
alla massima velocità verso l’esterno dopo 
che ha raggiunto il raggio minimo 
Il massimo di luminosita` e` in 
corrispondenza del massimo di temperatura 
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Il fatto che il massimo di luminosità non corrisponda al 
raggio minimo ma ci sia una sorta di “ritardo” è detto 
appunto Phase Lag e la sua origine sta nel meccanismo che 
mantiene attive le oscillazioni. 
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Si stima che la nostra galassia contenga alcuni milioni di 
stelle pulsanti. Se si tiene conto che la popolazione 
globale della galassia è di alcune centinaia di miliardi di 
stelle si deve concludere che la pulsazione è un fenomeno 
transiente. 
La posizione delle stelle pulsanti nel diagramma HR 
conferma questa conclusione. Infatti le stelle pulsanti 
occupano nel diagramma HR una posizione ben 
definita, anzi definiscono una sorta di striscia detta 
Instability strip, praticamente verticale (parallela 
all’asse della luminosità) e ben definita in 
temperatura δT ~ 600-1000 °K 
Evoluzione Stellare - parte VI 389 
Evoluzione Stellare - parte VI 390 
Come si vede dal diagramma stelle di massa diversa 
evolvono tracciando le tracce evolutive che attraversano 
più volte l’instability strip. 
Si è osservato che le stelle cominciano ad oscillare 
quando entrano nella strip e smettono di oscillare quando 
ne escono. 
(naturalmente i tempi di evoluzione non permettono di 
seguire questo per una data stella ma ci sono stelle 
osservate appena fuori dalla strip che non pulsano) 
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Le stelle pulsanti sono state divise in una serie di 
classi in base alle caratteristiche strutturali.  
Per esempio le Cefeidi Classiche sono stelle di PopI 
mentre le W Virginis sono sempre Cefeidi ma povere 
di metalli (dunque di PopII) 
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In questo contesto sono da ricordare le RR Lyrae (che 
sono stelle di braccio orizzontale) che sono anche loro 
stelle pulsanti di PopII. Le RR Lyrae hanno all’incirca la 
stella luminosità quindi sono buoni indicatori di distanza 
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Poi ci sono le δ Scuti che sono stelle evolute vicino alla Sequenza 
principale (le pulsazioni di queste stelle sono complesse: una 
combinazione di pulsazioni radiali e non radiali) 
Infine ci sono le ZZ Ceti che sono White Dwarf con 
pulsazioni non radiali 
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Ci sono poi le variabili al di fuori dell’Instability Strip: 
LPV - Long Period Variables: stelle di AGB, 
supergiganti rosse 
β Cephei supergiganti blu alla fine della fase di 
Sequenza principale 
I meccanismi di pulsazione di queste stelle sono più 
complessi. 
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Caratteristiche delle stelle variabili. 
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Le teorie attualmente accettate sulle pulsazioni prevedono che 
le pulsazioni stellari possano essere trattate come onde  
risonanti negli interni stellari. 
Il modello fisico matematico in base al quale vengono descritte 
le pulsazioni è dunque un sistema di onde stazionarie 
risonanti, cioè una perturbazione che parte dal centro (“nodo”) 
si riflette in superficie e ritorna al centro: naturalmente la 
condizione perché due onde siano in fase (cioè che l’onda 
riflessa non distrugga l’onda successiva) è che il periodo 
dell’onda sia uguale al tempo di andata e ritorno della 
perturbazione (o ad un sottomultiplo intero di questo). 
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A seconda di questo periodo si definiscono infatti i cosiddetti 
modi di pulsazione: 
Modo fondamentale “nodo” dell’onda nel centro e 
alla superficie 
Primo overtone Un “nodo” aggiunto tra 
centro e superficie 
Secondo overtone Due  “nodi” aggiunti tra 
centro e superficie 
Gran parte delle Cefeidi e delle W Virginis pulsano nel modo 
fondamentale. Le RR Lyrae pulsano sia nel fondamentale che 
nel I° overtono. 
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Qual’e’ l’origine fisica  della relazione 
PERIODO-LUMINOSITA` ? 
Una stima del periodo di pulsazione (Π) può essere 
ottenuta considerando quanto impiega un’onda acustica ad 
attraversare il diametro di una stella di raggio R. 
€ 
Π = 2 drvs
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
Velocità del suono 
dipende dalla densità del mezzo e dunque 
va tenuta il segno dell’integrale 
Le oscillazioni di una stella che pulsa sono il risultato di 
un’onda sonora risonante negli interni stellari. 
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Vediamo adesso di ricavare una dipendenza del periodo 
dell’onda sonora dalla struttura della stella. 
Dobbiamo considerare che la velocita` di propagazione 
dell’onda dipende dal mezzo. Infatti la velocità del suono 
dipende dalla compressibilità del gas e della sua inerzia, 
rappresentata dalla densità del gas ρ. 
  
€ 
vs =
B
ρ
€ 
dove  B = −V ∂P
∂V
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ad
Questo fattore dice come cambia il volume (V)
del gas cambiando la pressione 
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Abbiamo detto che: 
€ 
vs = −
V
ρ
∂P
∂V
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ad
Vediamo di scriverla in maniera più semplice. 
In particolare ricordiamo che la prima legge della 
termodinamica 
 nel caso di processi adiabatici (dQ=0) 
  
€ 
dU = dQ − PdV
  
€ 
dU = −PdV
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€ 
dU = dQ − PdV
A volume costante 
  
€ 
dU = dQ
  
€ 
dU = dQ
dT V
dT
  
€ 
dQ
dT V
= cV   
€ 
dU = cVdT
  
€ 
dU = −PdV
…e dunque per processi adiabatici con 
avremo   
€ 
−PdV = cV dT
€ 
dT = −P dVcV
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€ 
PV = nRT
Dalla legge dei gas perfetti: 
differenziando 
  
€ 
PdV + VdP = nRdT
  
€ 
dT = −P dV
cV
  
€ 
PdV + VdP = − nR
cV
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ PdV
sostituendo dT con  
avremo  
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Ricordando che: 
  
€ 
cP = cV + nR
  
€ 
γ =
cP
cV
  
€ 
nR = cP − cV
  
€ 
PdV + VdP = − cP − cV
cV
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ PdV
Possiamo scrivere 
  
€ 
PdV + VdP = − cP
cV
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ PdV + PdV
  
€ 
VdP = − cP
cV
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ PdV
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€ 
VdP = − γPdV
  
€ 
−V dP
dV
= γP
Dunque, ricordando che : 
  
€ 
vs = −
v
ρ
∂P
∂v
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ad
  
€ 
vs =
γP
ρ
avremo : 
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La pressione negli interni può essere ricavata 
dall’equilibrio idrostatico 
  
€ 
dP
dr
= −
GMrρ(r)
r2
Per semplificare le cose assumiamo 
di considerare la densità media ρ e 
dunque: 
  
€ 
dP
dr
= −
GMr
r2
ρ
  
€ 
M = 4
3
π ρr3
  
€ 
dP
dr
= −
4
3
πGρ2r
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€ 
dP
dr
ρ(r)
ρ(R )
⌠ 
⌡ 
⎮ = −
4
3 πGρ
2 r
r
R
∫ dr
Possiamo integrare questa relazione da 0 a R 
assumendo che P=0 a r=R 
Integriamo tra r e la superficie in modo da avere P(r)  
  
€ 
P(R) − P(r) = − 4
3
πGρ2 r
2
2
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
r
R
  
€ 
−P(r) = − 4
3
πGρ2 R
2 − r2
2
  
€ 
P(r) = 2
3
πGρ2 R2 − r2( )
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La velocita` di propagazione diventa dunque:  
  
€ 
vs =
γP
ρ
€ 
Π ~ 2 drvs
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
vs =
2
3 γπGρ R
2 − r2( )
Questa espressione può essere inserita nella 
Relazione che lega il periodo alla velocita`  
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€ 
Π ~ 2 dr2
3 πγGρ R
2 − r2( )
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
⎮ 
~ 2 12
3 πγGρ
dr
R2 − r2( )
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
~ 2 32πγGρ
dr
R 1− r
2
R2
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
0
R
⌠ 
⌡ 
⎮ 
⎮ 
⎮ 
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€ 
Π ~ 2 32πγGρ
1
R
Rdx
1− x 2( )
0
1
⌠ 
⌡ 
⎮ 
~ 2 32πγGρ arc sec x[ ]0
1
~ 2 32πγGρ  
π
2 − 0
⎡ 
⎣ ⎢ 
⎤ 
⎦ ⎥ 
~ 2 32πγGρ  
π
2
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€ 
Π ~ 3π2γGρ  
Attenzione! E’ una relazione approssimata (visto 
che abbiamo assunto ρ costante per semplificare) 
Ma dimostra il collegamento tra periodo e 
densita media 
Periodo - Densità media 
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Questa relazione periodo-densità spiega già da sola 
perché il periodo decresce lungo la instability strip. 
Infatti muovendosi lungo la strip si passa 
 dalle supergiganti (luminose) ma poco dense fino 
alle stelle di MS o WD (poco luminose) ma 
molto dense. 
Dunque la relazione periodo-luminosità  scoperta 
dalla Leavitt e’ in realta` una relazione 
periodo-densita`  
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Cerchiamo adesso di descrivere qual’è il meccanismo 
che sostiene le  pulsazioni all’interno della stella  
Eddington per primo propose che il meccanismo alla base 
delle pulsazioni fosse una sorta di macchina termica, cioè 
uno strato della stella che sia in grado di trasformare calore 
(sottraendolo al flusso medio) in energia meccanica 
Ciclo di Carnot 
Possiamo immaginare una macchina termica che assorbe 
energia in un regime ad alte temperature e cede energia 
a termperatura bassa (ciclo di Carnot attivo, “driving”). 
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Il problema può essere riassunto in un grafico PV come il 
Ciclo di Carnot 
Se il ciclo è percorso 
in senso orario il 
sistema produce 
lavoro verso 
l’esterno 
Adiabatico 
V 
P 
Per mantenere le 
pulsazioni, il lavoro 
fatto da uno strato di 
stella verso gli strati 
adiacenti deve essere 
positivo. 
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Possiamo immaginare una 
macchina termica che 
assorbe energia in un 
regime ad alte temperature 
e cede energia a basse  
temperature (ciclo di Carnot 
attivo, “driving”). 
Oppure al contrario che 
cede energia ad alta 
temperatura e assorbe 
energia a bassa 
temperatura  allora il 
ciclo è dissipativo, 
“damping” 
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Gli strati interni delle stelle sono in gran parte DISSIPATIVI. 
Vediamo quali sono le condizioni perche uno strato funzioni invece  
come una “valvola termica” 
Immaginiamo che A sia una 
membrana (strato 
infinitesimo) posta ad una 
certa distanza r dal centro 
della stella. 
Ei E0 
A 
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Dopo un ciclo intero lo strato A deve tornare alle sue 
condizioni iniziali 
 
ciclo reversibile 
Cioè la variazione di energia interna (U) ed 
entropia (S) (su un ciclo) deve essere nulla 
  
€ 
dU∫ = 0     dS∫ = 0
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E dunque su un intero ciclo possiamo scrivere 
€ 
dU∫ = 0 = dQdt dt −
⌠ 
⌡ 
⎮ 
dW
dt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
dU∫ = 0   
€ 
dU = dQ − dW
Cosi il lavoro totale (W) fatto dallo strato A sugli strati 
adiacenti diventa 
€ 
W = dQdt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
≡W
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Ricordando che 
€ 
dS∫ = 0 = dSdt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
dS∫ = 0   
€ 
dQ = TdS
Dove con T abbiamo indicato la temperatura 
istantanea dello strato  A 
€ 
1
T
dQ
dt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ = 0
Avremo: 
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La temperatura dello strato A in ogni istante puo` essere 
scritta come la somma di due termini: T0 la temperatura 
allo stato di equilibrio e un termine che dipende dal tempo 
  
€ 
T(t) = T0 + δT(t)
Separiamo il termine temperatura che dipende dal tempo: 
  
€ 
δT
T0
 è piccolo allora il termine 
può essere scritto 
  
€ 
1
T
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€ 
1
T
=
1
T0 + δT
Moltiplicando per il termine 
  
€ 
T0 − δT
T0 − δT
avremo 
€ 
1
T =
T0 −δT
T02 −δT 2
≈
T0 −δT
T02
=
1
T0
1− δTT0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
δT2 è trascurabile 
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E dunque 
  
€ 
0 = ds∫ = dt
1
T0
1 − δT
T0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
dQ
dt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
Possiamo dunque scrivere questo termine come: 
€ 
0 = dtT0
dQ
dt
⌠ 
⌡ 
⎮ −
1
T02
dQ
dt δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
1
T0
dQ
dt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ =
1
T02
dQ
dt δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
dQ
dt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ =
1
T0
dQ
dt δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
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€ 
W = dQdt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
ricordando che  
Abbiamo ottenuto un’espressione del lavoro fatto 
dallo strato A sugli strati adiacenti in funzione 
(1) Del rate con cui il calore viene trasferito allo strato (dQ/dt) 
(2)  la variazione di temperatura (dT) dello strato  
avremo  
€ 
W = 1T0
dQ
dt δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
€ 
dQ
dt dt
⌠ 
⌡ 
⎮ =
1
T0
dQ
dt δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
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Riassumendo: 
  
€ 
w = 1
T0
dQ
dt
δTdt
⌠ 
⌡ 
⎮ 
Lavoro fatto da A 
sugli strati esterni 
Rate con cui il calore si 
trasferisce allo strato A 
Variazione di 
temperatura rispetto allo 
stato di equilibrio 
δT=T-T0 
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Per una stella pulsante sia δT che dQ/dT variano 
periodicamente nel tempo e dunque perché lo strato 
A faccia del lavoro sugli strati adiacenti W>0 
  
€ 
δT > 0
  
€ 
dQ
dt
> 0
Il calore deve essere trasferito quando lo strato 
A è a temperatura più alta 
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€ 
W > 0   se  dQdt > 0   quando   δT > 0
Il rate di trasferimento di calore è positivo 
 quando 
lo strato è più caldo rispetto all’equilibrio 
€ 
W > 0   se  dQdt < 0   quando   δT < 0
Il rate di trasferimento di calore è negativo 
(lo strato A cede calore) 
 quando 
lo strato è più freddo rispetto all’equilibrio 
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Naturalmente w andrebbe integrato sullo strato 
di stella considerato 
  
€ 
W = w dM     con ∫ dM = 4πr2dr
In ciascuno strato ci saranno elementi attivi ed 
elementi dissipativi. A seconda di quale tipo di 
elementi prevalgono avremo uno strato che smorza 
o sostiene le oscillazioni 
Lo strato A per funzionare come “driving” delle pulsazioni 
deve assorbire calore quando e’ piu` caldo (compressione) 
e cedere calore quando e’piu’ freddo (espansione) 
GAS 
 
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Eddington intuì anche quale potesse essere la “valvola” 
(l’opacita κ) ma non riuscì a identificare lo strato di stella che 
potesse funzionare come tale. 
  Il cosidetto meccanismo a valvola  alla base delle 
pulsazioni fu intuito da Eddington . 
Quello di cui si ha bisogno per far funzionare le pulsazioni è 
infatti una valvola. Un valvola che si chiuda e che intrappoli 
il calore quando lo strato è più caldo e compresso e che 
si apra liberando calore quando lo strato è più freddo e più 
espanso. 
Quale regione della stella 
produce le pulsazioni? 
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Infatti concluse che in circostanze normali questa valvola 
non funziona: gli atomi negli interni stellari sono quasi 
sempre completamente ionizzati e quindi sono più 
trasparenti quando vengono compressi e quindi lasciano 
sfuggire meglio l’eccesso di calore. 
L’opacità diminuisce quando il gas è compresso 
€ 
κ ∝
ρ
T 3.5
Leggi di Kramers 
Quando uno strato viene compresso la ρ  e T . 
Tuttavia κ è molto più sensibile alla temperatura, allora κ  
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Dovremmo avere uno strato che   : 
•    Assorba calore durante la compressione 
•    liberi energia  durante l’espansione 
Perché il meccanismo funzioni l’opacità deve aumentare 
con la compressione 
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Quindi in condizioni di normalità la valvola non funziona. 
Gli strati interni delle stelle sono per la maggior 
parte dissipativi. 
Fu un russo (Zhevakin) che identificò le condizioni “speciali” 
perché la valvola potesse funzionare (risultato poi 
confermato da Kippenhahn, Baker e Cox). 
La “valvola” di Eddington poteva funzionare nelle 
regioni a ionizzazione parziale. 
In queste regioni la compressione rende gli atomi più 
opachi perché κ aumenta. Infatti durante la 
compressione la temperatura aumenta e aumenta il rate di 
ionizzazione degli atomi 
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Uno strato a ionizzazione parziale negli interni stellari  funziona 
proprio come una macchina termica: 
•    Assorbe calore durante la compressione 
    (questa energia viene temporaneamente   
     “depositata” negli elettroni ionizzati) 
•    Lo strato si espande e comincia a raffreddarsi 
    (cominciano i processi di ricombinazione = gli   
    elettroni si ricombinano con gli ioni == l’energia  
     viene riemessa)   
•    Ritorna alla sua posizione iniziale 
Questo meccanismo a valvola è detto κ-mechanism 
proprio perché guidato dall’opacità 
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Nelle zone a ionizzazione parziale parte del lavoro fatto dalla 
compressione (produce) aumenta il livello di ionizzazione 
e dunque la temperatura del gas non aumenta di quanto 
aumenterebbe in condizioni di ionizzazione completa 
Durante l’espansione la temperatura non diminuisce come ci 
si aspetterebbe (nel caso di ionizzazione completa) perché gli 
ioni si ricombinano e rilasciano energia. 
EFFETTI “SECONDARI”: 
Nelle regioni a ionizzazione parziale il meccanismo κ è 
“rinforzato” dalla tendenza del calore ad “entrare” nella regione 
di compressione proprio a causa del fatto che la temperatura è 
aumentata meno degli strati adiacenti (questo fenomeno e 
chiamato meccanismo-γ) 
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Le regioni a ionizzazione parziale sono di fatto i 
”pistoni” che guidano la pulsazione delle stelle variabili 
pulsanti attraverso la regolazione del flusso di energia. 
Ci sono DUE regioni principali a ionizzazione parziale 
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Ionizzazione dell’H neutro: HI  HII 
Prima ionizzazione dell’He: HeI  HeII 
1.5⋅104 °K 
Viene chiamata 
Zona di ionizzazione parziale dell’H 
Seconda ionizzazione dell’He: HeII  HeIII 4⋅104 °K 
Viene chiamata 
Zona di ionizzazione parziale dell’He 
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La posizione di queste regioni negli interni stellari determina 
le proprietà pulsazionali delle stelle. 
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Come si vede dalla figura, se la stella è troppo calda (caso 3) le 
zone a ionizzazione parziale sono troppo vicine alla superficie 
 
In queste regioni la densità è bassa e non c’è abbastanza 
massa per generare una pulsazione apprezzabile. 
Questo spiega l’esistenza del bordo blu (caldo) della 
instability strip 
Log L 
Log T 
Qui e stelle sono 
troppo calde e le zone 
a ionizzazione sono 
troppo esterne 
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Naturalmente per stelle via via più fredde le regioni di 
ionizzazione si trovano a profondità via via crescenti. 
Quindi lo strato interessato sarà via via più massiccio e quindi 
(in linea di principio) il “pistone” diventa più potente. Tuttavia 
per stelle via via più fredde nelle regioni esterne si instaura 
un regime convettivo che tende a smorzare le pulsazioni. 
Log L 
Log T 
Regioni di 
ionizzazione troppo 
esterne 
Convezione che 
smorza le 
pulsazioni 
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Le simulazioni hanno mostrato che sono essenzialmente le 
zone di ionizzazione dell’He la principale causa delle 
pulsazioni stellari nella strip. 
Se questa zone viene rimossa artificialmente nel 
modello, la stella smette di pulsare. 
La zona di ionizzazione dell’H ha un effetto 
“ritardante” (“phase lag”) sulla fase di massima luminosità 
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Infatti la zona di ionizzazione dell’H si muove verso (o si 
allontana) dalla superficie e (in risposta al cambio di 
temperatura)  tende ad espandersi o a  contrarsi. 
Superficie 
H H 
Quando la stella oscilla la posizione della zona di 
ionizzazione cambia sia rispetto alla sua posizione radiale 
“di equilibrio”. 
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La luminosità massima della stella pulsante si dovrebbe ottenere 
al momento di minimo raggio (massima temperatura) 
La curva di luce e di velocità radiale mostrano invece un ritardo 
di fase (la luminosità massima non è esattamente coincidente 
con il massimo raggio). 
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Effettivamente la luminosità (Lr) che arriva alla base della 
zona di ionizzazione di H è massima in corrispondenza del 
raggio minimo e questo fa espandere la regione di H che si 
raffredda e produce una ricombinazione degli atomi di H 
che alimentano l’espansione degli strati piu` esterni 
Infatti il max di luminosita` si osserva in corrispondenza del 
momento in cui la stella si sta riespandendo velocemente  
verso l’esterno  immediatamente dopo il momento di raggio 
minimo. 
L’esistenza delle regioni si H parzialmente ionizzato “ritarda” 
il flusso luminoso e produce il ritardo di fase. 
La luminosità che lascia la superficie della stella è massima 
dopo un certo intervallo di tempo rispetto alla fase di 
minimo raggio. 
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Nella descrizione generale del modello stellare   la stella e` 
stata divisa in una serie di shell concentriche 
Le equazioni degli interni stellari  vengono applicate alle 
singole shell imponendo: 
Condizioni di continuità tra shell adiacenti 
Condizioni al contorno al centro ed in superficie 
Naturalmente durante la fase di pulsazione alcune shell non 
sono in equilibrio idrostatico e dunque alcune delle equazioni 
devono essere modificate. 
One-zone model   
Vediamo adesso come si puo` impostare un semplice modello  
di struttura stellare pulsante   
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Ad esempio l’equazione dell’equilibrio idrostatico deve diventare: 
  
€ 
ρ
d2r
dt2
= −G Mrρ
r2
−
dP
dr
In particolare, la shell che “contiene” la zona di ionizzazione 
dell’He azione il meccanismo di pulsazione, si espande e 
spinge le shell adiacenti dando via alla pulsazione. 
L’approccio più semplice è quello di linearizzare le 
equazioni differenziali interessate dal fenomeno 
(considerando solo oscillazioni di piccola ampiezza). 
Seguendo questo approccio ciascuna variabile si puo` 
scrivere come la somma del valore della variabile nel 
modello in equilibrio (x0) e una piccola variazione rispetto 
ad esso (δx). 
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Così la pressione verrà scritta: 
  
€ 
P = P0 + δP
Qual è il vantaggio di una simile scrittura? 
Il primo vantaggio è che abbiamo separato la parte che dipende 
dal tempo da quella che invece è costante. 
  
€ 
δP = f(t)    ;     P0 ≠ f(t)
Per di più se δP è piccolo, siamo autorizzati a trascurare tutti i 
termini di ordine superiore, come ad esempio (δP)2 
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Il più semplice modello di struttura stellare pulsante è il cosiddetto 
one-zone model 
Poco realistico ma istruttivo 
Tutta la massa M della stella è concentrata nel centro 
La struttura è circondata da una shell sferica di massa m 
ad un raggio R dal centro (che rappresenta la superficie 
della stella) 
L’interno della stella è costituito da un gas (privo di 
massa) che esercita una pressione P per supportare la 
shell contro la forza di gravità 
Evoluzione Stellare - parte VI 449 
Evoluzione Stellare - parte VI 450 
Allora, in questa situazione semplificata le forze in gioco si 
equilibrano grazie alla relazione: 
€ 
m d
2R
dt 2 = −G
Mm
R2 + 4πR
2P
  
€ 
m d
2R
dt2
= −G Mm
R2
+ 4πR2P
Eventuale forza 
risultante Forza di gravità 
Forza dovuta a 
pressione 
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€ 
G Mm
R0
2
= 4πR0
2
P0
Nel modello di equilibrio 
A questo punto parametrizziamo le variabili R e P 
  
€ 
R = R0 + δR   
€ 
P = P0 + δP
 e introduciamole  nell’equazione differenziale 
  
€ 
m d
2
dt2
(R0 + δR) = −G
Mm
(R0 + δR)
2
+ 4π(R0 + δR)
2(P0 + δP) 
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€ 
1
(R0 + δR)
2
≈
1
R0
2
+ δR2 + 2R0δR
≈
1
R0
2
1
1 + δR
2
R0
2
+
2δR
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
Vediamo come possiamo scrivere il termine: 
Trascurando il termine  
  
€ 
δR2
R0
2
 avremo che: 
  
€ 
≈
1
R0
2
1
1 + 2δR
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
Evoluzione Stellare - parte VI 453 
Analogamente a quanto fatto prima, 
moltiplichiamo e dividiamo per la quantità: 
  
€ 
1 − 2δR
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
  
€ 
≈
1
R0
2
1 − 2 δR
R0
1 − 4 δR
2
R0
2
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
⎟ 
trascurabile 
  
€ 
≈
1
R0
2
1 − 2 δR
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
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€ 
m d
2
dt2
(R0 + δR) = m
d2
dt2
(δR)
  
€ 
d2
dt2
R0 = 0Perché 
Trascuriamo i termini di ordine superiore: 
€ 
δRδP,...,δR2 etc.
E dunque la: 
  
€ 
m d
2
dt2
(R0 + δR) = −G
Mm
(R0 + δR)
2
+ 4π(R0 + δR)
2(P0 + δP)
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = −G Mm
R0
2
1 − 2 δR
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ + 4πR0
2P0 + 8πR0P0δR + 4πR0
2δP
Diventa: 
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€ 
m d
2
dt2
(δR) = −G Mm
R0
2
+ 2G Mm δR
R0
3
+ 4πR0
2P0 + 8πR0P0δR + 4πR0
2δP
Ma ricordiamoci che: 
  
€ 
G Mm
R0
2
= 4πR0
2
P0 In equilibrio! 
Dunque, possiamo scrive: 
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = 2G Mm δR
R0
3
+ 8πR0P0δR + 4πR0
2δP(A) 
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Per ridurre il numero delle variabili assumiamo che le 
oscillazioni siano adiabatiche e dunque valga: 
  
€ 
PV γ = const
γ è il rapporto dei calori specifici del gas 
Nel nostro modello semplificato possiamo scrivere: 
  
€ 
PR3γ = const
  
€ 
V = 4
3
πR3
Passiamo ora ai logaritmi: 
  
€ 
LogP + 3γLogR = const
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Differenziando 
  
€ 
δP
P
+ 3γ δR
R
= 0
  
€ 
δP
P
= −3γ δR
R
Dunque nel nostro formalismo: 
  
€ 
δP = −3γ P0
R0
δR
Usando questa relazione possiamo eliminare la variabile 
δP nell’equazione differenziale (A) 
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Ricordiamo che: 
  
€ 
G Mm
R0
2
= 4πR0
2
P0
  
€ 
G Mm
R0
3
= 4πR0P0
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = 2G Mm δR
R0
3
+ 8πR0P0δR + 4πR0
2δP(A) 
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = 2G Mm δR
R0
3
+ 8πR0P0δR + 4πR0
2 −3γ P0
R0
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ δR
Diventa: 
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = 2 GMm
R0
3
δR + 2 GMm
R0
3
δR − 12πγR0P0δR
.. e dunque: 
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€ 
m d
2
dt2
(δR) = 4 GMm
R0
3
δR − 12πγR0P0δR
 e di nuovo, con 
  
€ 
G Mm
R0
3
= 4πR0P0
  
€ 
m d
2
dt2
(δR) = 4 GMm
R0
3
δR − 3γ GMm
R0
3
δR
La massa m della shell si cancella!! 
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€ 
d2
dt2
(δR) = −(3γ − 4) GM
R0
3
δR
Equazione di moto armonico 
  
€ 
d2
dt2
x = −ω2x
Si hanno soluzioni oscillanti con ω2>0 
  
€ 
δx = A sin t(ωt)
Con periodo della pulsazione (oscillazione) 
  
€ 
π =
2π
ω
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Nel nostro caso 
  
€ 
ω2 = (3γ − 4) GM
R0
3
Quindi abbiamo soluzioni stabili “pulsanti” per 
  
€ 
γ >
4
3
  
€ 
P = 2π
ω
=
2π
4
3
πGρ0(3γ − 4)
Periodo della 
pulsazione 
Per un gas ideale monoatomico 
  
€ 
γ =
5
3
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€ 
P = 2π
4π
3
Gρ0
Otteniamo nuovamente la dipendenza del 
periodo di pulsazione da ρ0 
  
€ 
Per  γ < 4
3
  ω2 è negativo
 la soluzione è del tipo: 
  
€ 
δR = eωt
Soluzione dinamicamente instabile. 
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Qual’e’ la fase evolutiva in cui le stelle  
possono pulsare? 
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Quando una stella destinata a pulsare come una Cefeide lascia 
la MS ha una Teff superficiale molto alta 
 
Tutto il plasma è completamente ionizzato man mano che 
evolve (esaurisce il combustibile nucleare) si sposta verso il 
ramo delle giganti rosse (verso la traccia di Hayashi) 
Quindi la prima volta che la 
stella attraversa la striscia 
d’instabilità arriva dalla 
sinistra del diagramma HR. 
Questo primo attraversamento 
è molto veloce. 
ZAMS 
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Un attraversamento significativamente più lento avviene 
durante la fase di bruciamento di He al centro (dopo che 
la stella ha percorso l’RGB) scivolando parallelamente 
alla traccia di Hayashi 
ZAMS 
Attraversamento rapido 
Attraversamento lento 
I tempi delle varie fasi 
sono importanti e sono 
stabiliti dal tipo di 
bruciamento 
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L’andamento mostrato in figura spiega perché mancano Cefeidi 
di corto periodo 
Perché per stelle meno massicce la fase di bruciamento dell’He  
avviene al di fuori della Stip 
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A questo punto vediamo brevemente come collegare la 
relazione Periodo-Densità alla 
Periodo-Luminosità 
  
€ 
P = kρ
−
1
2
  
€ 
LogP = − 1
2
Logρ + const
  
€ 
ρ ∝
M
R3
 e   
€ 
L = 4πσR2T4
  
€ 
R = L
4πσT4
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1 2
€ 
LogP = − 12 LogM −
1
2 LogR
−3 + c
Dalla Periodo-Densita` alla   
Periodo-Luminosita`  
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La teoria dell’evoluzione stellare fornisce un legame tra 
M, Teff e L a seconda della fase evolutiva 
€ 
LogP = − 12 LogM −
1
2 LogR
−3 + c
= −
1
2 LogM −
1
2 LogL
−3 2 −
1
2 LogT
−6 + c
= −
1
2 LogM +
3
4 LogL − 3LogT + c
  
€ 
LogP = − 1
2
LogM + 3
4
LogL − 3LogTeff + c
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Se esprimiamo la relazione precedente in unità solari avremo: 
  
€ 
LogP = − 1
2
Log M
MO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 3Log
T
TO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 0.3 Mbol − Mbol
O( ) + c
~-1.294 
A questo punto vorremmo ricavare una relazione che leghi il 
periodo a caratteristiche della variabile DIRETTAMENTE 
osservabili. Dunque vorremmo “eliminare” la massa da 
questa relazione.  
Sappiamo che lungo la sequenza Principale esistono relazioni 
che legano la massa alla luminosità e dunque alla 
magnitudine 
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Per esempio per stelle massicce lungo la MS 
 possiamo scrivere 
€ 
Mbol = 3.96 − 8.22 Log
M
MO
  vale per − 8 < Mbol <1
Naturalmente questa relazione non può essere applicata 
direttamente alle Cefeidi però ci serve per fare alcune 
considerazioni. 
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Per esempio, possiamo notare dalle tracce evolutive che una 
stella di 7-15MO arriva nella regione della striscia 
d’instabilità con una luminosità di ~1 mag più brillante 
rispetto alla sua posizione lungo la MS. 
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Così possiamo scrivere: 
  
€ 
Mbol = 2.96 − 8.22 Log
M
MO
Mbol = 3 − 8.22 Log
M
MO
€ 
LogP = − 12 Log
M
MO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 3Log TTO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 0.3 Mbol −MbolO( ) −1.294
€ 
LogP = −3Log TTO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 0.24Mbol + 0.3MbolO −1.474
Assumendo Mo bol   =4.75  avremo 
€ 
LogP = −3Log TTO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 0.24Mbol − 0.049
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A questo punto  sia (1) il passaggio di Mbol a MV o MB 
sia (2) la dipendenza del periodo dalla temperatura 
Introducono una dipendenza diretta dal COLORE 
  
€ 
Mbol − MV = BCV
Mbol − MB = BCB
Correzione bolometrica 
che dipende dall’indice 
di colore 
Per esempio: 
  
€ 
Mbol = MV + 0.145 − 0.322(B − V)
  
€ 
0.4 < (B − V) < 1
€ 
LogP = −3Log TTO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ − 0.24Mbol − 0.049
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la relazione che lega LogT e (B-V) 
  
€ 
LogTe = 3.886 − 0.175(B − V)
Che mostra la dipendenza del periodo non solo dalla 
luminosità ma anche dal colore. Dal punto di vista 
osservativo si sta cominciando a tener conto di questo 
effetto cosicché la relazione Periodo-Luminosità si è 
trasformata in Periodo-Luminosità-Colore 
€ 
MV = −3.53LogP(d) − 2.13+ 2.13(B −V )
Relazione empirica da utilizzare per eventuali esercizi 
Cosicché avremo: 
  
€ 
LogP = −0.239 MV + 0.602(B − V) − 0.456
Le RR Lyrae:  
I pulsatori di PopII 
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Le variabili RR Lyrae sono stelle pulsanti di braccio 
orizzontale (sono stelle che stanno bruciando He nel 
nucleo dopo il flash dell’He) 
La ZAHB è attraversata dalla striscia d’instabilità e dunque 
le stelle con temperatura tra 8100 e 5900°K risultano 
essere variabili 
Le RR Lyrae sono stelle di pop II e dunque sono state 
studiate per decenni nelle tipiche popolazioni stellari 
vecchie come gli ammassi globulari. 
ZAHB 
RR Lyrae 
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Le RR Lyrae (sono stelle di braccio orizzontale) e sono 
stelle pulsanti di PopII. Le RR Lyrae hanno all’incirca la 
stella luminosità quindi sono buoni indicatori di distanza 
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Tutti gli ammassi globulari possiedono RR Lyrae?   NO 
Dipende dall’estensione in temperatura del braccio 
orizzontale. In alcuni sistemi ricchi di metalli il braccio 
orizzontale appare costituito da stelle che hanno 
temperatura inferiore al bordo rosso della strip d’instabilità 
(e dunque non avremo stelle variabili di HB) 
RGB RGB 
Alta metallicità Medio-bassa metallicità 
0.8 Mo 
La popolazione di RR Lyrae che ci aspettiamo in un 
ammasso globulare è strettamente collegata alla 
morfologia del braccio orizzontale. 
Cosa c’entra la metallicità?  
Stelle più metalliche arrivano sull’HB con massa maggiore 
perche` “partono” dalla ZAMS con massa maggiore rispetto a 
stelle più povere di metalli e visto che l’HB (la ZAHB) è una 
sequenza in massa, si collocano nella regione “rossa” dell’HB 
fuori dalla striscia d’instabilità. 
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Come si misura la metallicità?  
  
€ 
LogZ    o   Fe
H
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥   o   
M
H
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
Sono modi di scrivere il contenuto metallico di una stella o 
di una popolazione stellare. 
  
€ 
el
H
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ = Log
el
H
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
pop
− Log el
H
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
O
Misura relativa all’abbondanza solare 
  
€ 
Fe / H[ ] = 0
Fe / H[ ] = −0.5
Fe / H[ ] = −2
Abbondanza solare 
1/3 solare 
1/100 solare 
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Log Z  è il modo teorico per scrivere la metallicità 
dal punto di vista teorico 
  
€ 
LogZ = Fe / H[ ] − 1.7
  
€ 
LogZ = M / H[ ] − 1.7
O meglio 
Sempre riferita al Sole. Infatti una popolazione di 
abbondanza metallica Solare avrà: 
  
€ 
M / H[ ] = 0    ⇒    LogZ = −1.7  ⇒   Z = 0.02
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Le popolazioni stellari nell’alone galattico sono povere di metalli 
  
€ 
LogZ = −2
−2 = M / H[ ] − 1.7
M / H[ ] = −0.3
1
2
solari
  
€ 
LogZ = −4
−4 = M / H[ ] − 1.7
M / H[ ] = −2.3
5
1000
solari
… ma si sono trovate (poche) stelle 
particolarmente povere di metalli fino a circa [M/H]
~-4  ovvero  1/10000 solare 
Stadi finali di stelle di piccola 
massa(M<Mup) 
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M < Mup (~8 Mo) Non innescano mai il bruciamento 
C-O nel nucleo 
Dunque l’AGB è l’ultima fase attiva dal punto di vista 
del bruciamento nucleare 
Durante la fase di AGB (come durante l’RGB) il raggio della 
stella aumenta 
 
Gli strati esterni risultano meno legati 
 
La perdita di massa aumenta 
 
la gravità superficiale diminuisce 
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I pulsi termici più i flash delle shell di He insieme 
ad altri fenomeni non ben identificati potrebbero 
essere la causa della fase di 
superwind 
 che aumenta la perdita di massa e porta alla 
perdita completa dell’inviluppo. 
  
€ 
M
.
~ 10−4Moyr
−1
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Nebulosa planetaria 
La shell del materiale perso dal sistema avvolge il nucleo di 
C-O che si sta contraendo (e che raffreddandosi diventerà 
una nana bianca) 
In un primo momento l’oggetto 
centrale sarà completamente 
invisibile e il sistema emetterà 
nell’IR, poi man mano che gli 
strati espulsi si espandono 
l’estinzione diminuisce e la 
proto-nana bianca diventa 
osservabile 
C-O 
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L’oggetto centrale è il core di C-O della ex stella gigante. 
Questo oggetto si contrae e si riscalda fino a che gli elettroni non 
sono completamente degeneri dopo di che comincia a raffreddarsi 
Equilibrio idrostatico sostenuto dalla pressione degli e- degeneri 
Nana bianca 
White dwarf (WD) 
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Le nane bianche 
Evoluzione Stellare - parte V 495 
Le nane bianche rappresentano lo stadio evolutivo finale 
per stelle di massa intermedio-piccola (M<8Mo) 
Sono costituite dal nucleo di una stella evoluta fino al 
bruciamento di He (prima nel nucleo e poi in shell) 
  
€ 
3 He4 → C12 + γ
C12 + He4 → O16 + γ
3α 
Quindi sono costituite principalmente da C-O 
Evoluzione Stellare - parte V 496 
WD = nucleo di C-O dopo il rilascio dell’inviluppo nel 
mezzo interstellare (post-AGB) 
Una delle prime nane bianche identificate si trova in un 
sistema binario (Sirius B) e dunque per questa stella è 
stato possibile ricavare le caratteristiche strutturali 
  
€ 
M ~ 1.05 Mo
T ~ 27, 000 °K
R = 5.5 ⋅ 108cm
Nota che il raggio della Terra 
è 6000 km   ( 6⋅108 cm) 
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WD: la massa del Sole condensata entro una sfera di 
raggio simile a quello della Terra! 
  
€ 
RSiriusB =
5.5 ⋅ 108cm
7 ⋅ 1010cm
= 8 ⋅ 10−3RO
= 0.008 RO
Sirius B 
Evoluzione Stellare - parte V 498 
Densità media: 
  
€ 
ρSiriusB =
2 ⋅ 1033
4 3!(5.5 ⋅ 108)3
=
2 ⋅ 1033
4 ⋅ 30 ⋅ 5.5 ⋅ 1024
=
2 ⋅ 109
600
=
20 ⋅ 108
6 ⋅ 102
= 3 ⋅ 106gr cm−3
La densità media del Sole è ~1.4 gr cm-3 
Un cucchiaio da te di questa 
materia peserebbe 16 tonnellate. 
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Supponendo che V=26mag sia la magnitudine limite 
osservabile, fino a che distanza potremmo osservare 
nane bianche? 
Le nane bianche sono oggetti abbastanza comuni ma sono 
molto deboli e dunque sono difficili da osservare se non a 
piccole distanze 
  
€ 
LWD ≈ 0.003 LO
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(1) 
A che magnitudine assoluta corrisponde la luminosità media? 
  
€ 
MWD − MO = −2.5Log
LWD
LO
Visto che stiamo ragionando nella banda V dobbiamo sapere la 
  
€ 
MO
V = 4.8 mag
  
€ 
MWD − 4.8 = −2.5 Log 0.003
  
€ 
MWD = 11.2
Magnitudine 
assoluta media 
delle WD 
Adesso possiamo passare alla seconda parte del problema. 
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(2) 
Se la mag limite è V=26 mag fino a che distanza possiamo 
osservare una WD media? 
  
€ 
V − MV( ) = 5 Logd − 5
26 − 11.2 = 5 Logd − 5
14.8 = 5 Logd − 5
Log d = 3.96
d = 10 kpc
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Tipologie di WD 
~ 80% nane bianche di tipo DA  (DA-WD)  
Mostrano righe allargate dell’H 
~ 8% nane bianche di tipo DB  (DB-WD)  
Mostrano righe di He 
~ 14% nane bianche di tipo DC  (DC-WD)  
Non mostrano righe spettrali. Solo continuo 
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Attenzione: 
Questo non significa che le nane bianche DA sono fatte di H !! 
Significa solo che le DA hanno un sottilissimo strato 
superficiale di H. Infatti è proprio l’elevata gravità superficiale 
delle WD a far “affondare” i nuclei più pesanti e a portate in 
superficie il poco H o He residuo. 
  
€ 
g = GM
R2
=
6.7 ⋅ 10−8 ⋅ 2 ⋅ 1033
6 ⋅ 108( )
2
=
6.7 ⋅ 2 ⋅ 1025
6 ⋅ 6 ⋅ 1016
=
20 ⋅ 1024
6 ⋅ 1016
= 3 ⋅ 108cm s−2
  
€ 
G = 6.7 ⋅ 10−8  dyne cm2 gr−2
M = 2 ⋅ 1033gr
R ~ 6 ⋅ 108cm
10,000 volte superiore a quella 
del Sole (2.7⋅104 cm s-2) 
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Come abbiamo già discusso in passato, gli elettroni 
all’interno delle WD sono in condizioni degeneri. 
Ricordiamo il concetto di degenerazione per 
ricavare alcune caratteristiche delle WD. 
Nelle WD la presenza di H è trascurabile dal punto di vista 
della composizione chimica. Ma la sedimentazione degli 
elementi pesanti in un oggetto così compatto rende 
visibili gli elementi leggeri (H e He) in superficie. 
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Condizione di DEGENERAZIONE 
  
€ 
T
ρ2 3
< D = 1.3 ⋅105
Nel piano Log ρ - Log T possiamo definire una retta 
che separa la zona di degenerazione dalla non 
degenerazione 
  
€ 
LogT < 2
3
Logρ + 5.11
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Il nucleo del Sole è degenere? 
  
€ 
T ~ 2 ⋅ 107°K
ρ ~ 102gr cm−3
  
€ 
T
ρ2 3
=
2 ⋅ 107
102( )
2 3
=
2 ⋅ 107
104 3
= 2 ⋅ 107−4 3 = 2 ⋅ 1017 3
= 2 ⋅ 102 3 ⋅ 1015 3 = 106
  
€
106 < 1.3 ⋅ 105 ? NO!!! 
Il nucleo del Sole non è degenere 
(ma lo diventerà) 
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Una nana bianca è degenere? 
  
€ 
T ~ 107°K
ρ ~ 106gr cm−3
  
€ 
T
ρ2 3
=
107
106( )
2 3
=
107
104
= 103
  
€ 
103 < 1.3 ⋅ 105 ? SI!! 
Una nana bianca è degenere 
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€ 
LogT = 2
3
Logρ + 5.11
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Vediamo adesso se gli elettroni degeneri sono in grado di 
sopportare la pressione gravitazionale nel centro di una WD. 
Stimiamo allora quanto è la densità centrale. Come abbiamo 
già visto nell’approssimazione di densità costante 
  
€ 
Pc ~
2
3
Gπρ2R2
€ 
G = 6.7 ⋅10−8  dyne cm2 gr−2
ρ = 3 ⋅106gr cm−3
R ~ 6 ⋅108cm
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€ 
Pc = 2 ⋅ 6.7 ⋅ 10
−8 3 ⋅ 106( )
2
⋅ 6 ⋅ 108( )
2
= 2 ⋅ 6.7 ⋅ 10−8 ⋅ 1013 ⋅ 36 ⋅ 1016
= 500 ⋅ 1021 = 5 ⋅ 1023dyne cm−2
E’ circa 106 volte maggiore 
di quella nel centro del Sole 
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Vediamo adesso di stimare la pressione dovuta 
agli elettroni degeneri. 
Come ricorderete avevamo ricavato un’espressione generale 
della pressione in funzione della distribuzione di velocità delle 
particelle del gas: 
  
€ 
P = 1
3
m N(v)v2dv
0
∞
⌠ 
⌡ 
⎮ 
Nell’ipotesi, poco realistica, che tutti gli elettroni abbiano 
la stessa velocità potremmo scrivere: 
  
€ 
P ~ 1
3
nep v  p = quantità di moto 
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Nel caso di degenerazione completa di elettroni sono 
“compattati” al massimo nello spazio delle fasi. Tuttavia, 
per il principio di esclusione di Pauli devono comunque 
mantenere la loro individualità e dunque l’incertezza nella 
loro posizione è dello stesso ordine di grandezza della loro 
separazione media 
Separazione media 
tra elettroni 
  
€ 
x ~ ne
−
1
3
  
€ 
Δx ~ x ~ ne
−
1
3
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Sappiamo dal principio d’indeterminazione di Heisenberg che: 
  
€ 
Δx ⋅ Δp ~ 
  
€ 
p ~ Δp ~ 
Δx ~ ne
1
3
Ricordando che: 
  
€ 
ne ~
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
Allora: 
  
€ 
p ~  Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
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Naturalmente in regime NON relativistico: 
  
€ 
v = p
me
E dunque 
  
€ 
v = 
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
Sostituendo nell’espressione della pressione 
  
€ 
P ~ 1
3
nepv =
1
3
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥  
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3

me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
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Che è un’ottima approssimazione dell’espressione esatta della 
pressione che è: 
  
€ 
P ~ 1
3
2
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
  
€ 
P =
3π2( )
2 3
5
2
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
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Per una densità di una WD di 3⋅106 gr cm-3 
  
€ 
P =
30( )
2 3
5
10−27( )
2
10−27( )
3
2
106
1.7 ⋅ 10−24
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
~ 2 ⋅ 10−27 1030[ ]5 3
~ 2 ⋅ 10−27 ⋅ 1050
~ 2 ⋅ 1023   dyne cm−2
Dello stesso ordine di grandezza della Pc dovuta 
alla forza di gravità 
La pressione degli elettroni degeneri bilancia 
completamente la pressione dovuta alla forza di 
gravità delle Nane Bianche 
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Relazioni fondamentali 
Una delle relazioni fondamentali che caratterizzano la struttura 
delle WD è la relazione massa-raggio. 
Questa relazione può essere facilmente ricavata uguagliando 
i contributi della pressione appena discussi 
  
€ 
2
3
πGρ2R2 =
3π2( )
2 3
5
2
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
Assumendo una densità costante avremo: 
  
€ 
ρ =
MWD
4
3
πRWD
3
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€ 
2
3
πG M
2
4
3
πR3
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
R2 =
3π2( )
2 3
5
2
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
  
€ 
GM2R2
2 2
3
πR6
=
3π2( )
2 3
5
2
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
M
4
3
πR3mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎢ 
⎢ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
⎥ 
⎥ 
⎥ 
5 3
=
3π2( )
2 3
5
2
me
35 3
4π( )
5 3
M5 3
R5mH
5 3
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
5 3
  
€ 
GM2
R4
=
3π2( )
2 3
5
4π
3
35 3
4π( )
5 3
2
me
M5 3
R5mH
5 3
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
5 3
  
€ 
18π( )
2 3
10
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€ 
R ~
18π( )
2 3
10
2
Gme
1
M1 3
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
  
€ 
M1 3R ~
18π( )
2 3
10
2
Gme
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
Costante 
€ 
1.5 10
−27( )2
6.7 ⋅10−8 ⋅10−27
1
2
1
1.7 ⋅10−24
⎡ 
⎣ ⎢ 
⎤ 
⎦ ⎥ 
5 3
1.510
−27 ⋅108
6.7
1024
3
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
5 3
  
€ 
1.5 10
−19
6.7
1040
6
150 ⋅ 1019
40
~ 3 ⋅ 1019
Evoluzione Stellare - parte V 520 
  
€ 
M1 3 R ~ 3 ⋅ 1019
M V ~ 3 ⋅ 1019( )
3
  
€ 
M V ~ const
Il volume di una WD è inversamente  
proporzionale alla sua massa. 
WD: più sono massicce più sono piccole 
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Questo risultato è dovuto al fatto che l’equilibrio in una WD 
è guidato dalla degenerazione. 
Più la massa è grande più grande sarà la pressione dovuta alla 
gravità e gli elettroni sono costretti a stare in uno spazio più 
ristretto per offrire maggiore pressione. 
Dall’espressione: 
€ 
M1 3R ~ cos t
Possiamo ottenere che se la massa della WD  
AUMENTA di un fattore 2 
 il suo raggio DIMINUISCE di un fattore 1.26 
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La relazione massa-raggio trovata per la WD implica che 
  
€ 
ρ ∝ M2
  
€ 
ρ ∝
M
R3
 e visto che   
€ 
MR3 ∝ const
  
€ 
R3 ∝ const
M
Aggiungere piccole quantità di massa su 
una WD fa aumentare molto la densità 
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ATTENZIONE!!! 
  questa relazione NON  puo` essere estrapolata 
Ci sono degli aspetti che abbiamo trascurato e che invece devono 
essere considerati. 
Vediamo innanzitutto per densità di 106 gr cm-3 quale 
sarebbe la velocità tipica degli elettroni 
Abbiamo ricavato: 
  
€ 
v ~ 
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
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€ 
v ~ 
me
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
ρ1 3
Costante 
  
€ 
v = 10
−27
10−27
 1
2
1
1.7 ⋅ 10−24
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
ρ1 3
=
1024
3.4
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
ρ1 3
= 0.7 ⋅ 108ρ1 3
  
€ 
Per  ρ = 106gr cm−3   v = 0.7 ⋅ 1010cm sec−1
Circa un terzo della velocità della luce! 
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Dunque siamo vicini al regime di velocita` in cui NON possiamo 
ignorare gli effetti relativistici  
Notiamo che l’inclusione degli effetti relativistici fa si che gli 
elettroni si muovano a velocità inferiori a quelle previste dalla 
relazione (A) e quindi questo implica che gli elettroni offrano 
una pressione minore di quella calcolata. 
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Questo (come vedremo) porta all’esistenza di una massa limite 
per una WD, cioè un limite alla quantità di massa che può 
essere supportata dalla pressione degli elettroni degeneri. 
Questo risultato fu ottenuto da un fisico indiano, Chandrasekhar, 
nel 1931, proprio includendo i risultati della relatività nella fisica 
delle WD. 
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Vediamo come si può ottenere la stima della massa limite, 
in maniera approssimata. 
  
€ 
P ~ 1
3
ne p v
Nel caso relativistico possiamo scrivere v~c 
  
€ 
P ~ 1
3
ne p c
  
€ 
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
  
€ 
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
  
€ 
P ~ 1
3
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥  
Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
1 3
 c ~ c
3
 Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
4 3
Come sapevamo già:   
€ 
P ∝ ρ4 3
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Una relazione più accurata è 
  
€ 
P =
3π2( )
1 3
4
c Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
4 3
Come si ottiene allora Mch? 
Semplicemente uguagliando la nuova espressione della pressione 
degli elettroni degeneri al contributo della forza di gravità 
  
€ 
2
3
π G ρ2 R2 =
3π2( )
1 3
4
c Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
ρ
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
4 3
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Nell’assunzione: 
  
€ 
ρ =
M
4
3
πR3
Avremo: 
  
€ 
2
3
π G M
2 R2
4
3
π
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
2
R6
=
3π2( )
1 3
4
c Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
4 3
M4 3
4
3
π
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4 3
R4
Come vedete il raggio della WD si cancella e l’equazione 
non dipende più da R! 
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€ 
 G M
2−4
3  
2 4
3
π
=
3π2( )
1 3
4 4
3
π
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
4 3
c Z
A
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1
mH
⎡ 
⎣ 
⎢ 
⎤ 
⎦ 
⎥ 
4 3
  
€ 
 M2 3 =
3π2( )
1 3 2
3
π
4
3
π
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
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Questa relazione è funzione di 3 costanti fondamentali 
  
€ 
, c, G
 che rappresentano gli effetti combinati della meccanica 
quantistica della relatività e della gravità. 
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Sostituendo i valori opportuni si ottiene un valore di poco 
inferiore a 1 Mo. 
Calcoli più esatti mostrano che il valore preciso di Mch è 
  
€ 
MCh = 1.44 MO
Fino ad ora non è mai stata trovata una WD con 
massa superiore a Mch 
L’espressione esatta dipende dall’abbondanza di H 
  
€ 
MCh = 1.44 1 + X( )
2
 MO
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ATTENZIONE 
questo e’ un risultato del tutto generale 
NON VALE SOLO PER LE NANE BIANCHE 
Vale per tutte le strutture mantenute in equilibrio idrostatico 
dalla pressione degli ELETTRONI DEGENERI 
(che si tratti di una nana bianca di CO, di He o di un 
 nucleo di Ferro, non fa nessuna differenza!!!) 
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Evoluzione Stellare - parte V 535 
La struttura degenere degli interni di una WD facilita la 
termalizzazione. Infatti come vediamo nella figura, la WD è 
praticamente isoterma nelle regioni interne. 
Struttura delle WD  
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Questo è direttamente collegato con la degenerazione 
 
Il trasporto di energia avviene per 
conduzione elettronica. 
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In caso di degenerazione, tutti i livelli a bassa energia sono 
già occupati e dunque il libero cammino medio è grande. 
Lo strato esterno della WD è invece non degenere e trasmette 
energia in maniera meno efficiente e quindi l’energia viene 
rilasciata più lentamente. 
La conduzione non è efficiente in condizioni normali 
a causa del piccolo libero cammino medio degli elettroni che 
tendono a scambiare energia con elettroni meno energetici. 
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Come si vede dalla figura, la struttura interna della WD è 
praticamente tutta degenere a parte un sottilissimo 
strato esterno 
Strato NON degenere 
Interno altamente 
degenere 
WD 
Evoluzione Stellare - parte V 540 
Gli interni sono praticamente 
isotermi (conduzione) 
Limite di degenerazione 
Zona degenere 
Zona non degenere 
Evoluzione Stellare - parte V 541 
Le WD definiscono nel diagramma HR delle sequenze di 
raffreddamento (cooling sequences) a raggio praticamente 
costante. 
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Le WD definiscono nel diagramma HR delle sequenze 
di raffreddamento (cooling sequences) a raggio 
praticamente costante. 
La luminosità può essere ben rappresentata 
dall’emissione di corpo nero: 
  
€ 
L ∝ 4πR2T4
 che espressa in unità solari diventa: 
  
€ 
Log L
LO
∝ 4Log T
TO
+ 2Log R
RO
+ c
WD cooling sequence 
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Abbiamo visto che il raggio di una WD è essenzialmente 
determinato dalla Massa secondo la relazione 
€ 
M ~ R−3
 e dunque per le WD possiamo scrivere 
  
€ 
Log L
LO
∝ 4Log T
TO
−
2
3
Log M
MO
+ c
A parità di Temperatura, WD con masse 
maggiori sono meno luminose! 
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Evoluzione Stellare - parte V 546 
WD cooling sequence 
La struttura degli strati superficiali non degeneri delle WD può 
essere ottenuta combinando le solite equazioni 
€ 
dT
dr = −
3κρ
4ac
1
T 3
Lr
4πr2  
€ 
dP
dr
= −
GMρ
r2
Equilibrio 
idrostatico 
Trasporto 
radiativo 
In realtà l’enorme gradiente termico in superficie favorisce lo 
sviluppo di moti convettivi. Tuttavia visto che l’obiettivo è 
trovare un’espressione per il tempo di raffreddamento delle 
WD, il meccanismo di trasporto, in questo strato sottile, non 
ha un grande impatto sul risultato 
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€ 
dP
dT =GM
4ac
3κ T
3 4π
Lr
€ 
dP
dT =
GM
Lr
16π ac
3
T 3
κ
 κ = opacità: essenzialmente dovuta a 
transizioni BF e FF 
Consideriamo il BF dominante 
€ 
κ = κ0ρT −3.5
κ0 = 4.34⋅ 1025Z 1+ X( ) cm2 gr−1
Questi valori sono relativi allo strato esterno non degenere. 
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Sostituendo: 
€ 
dP
dT =
16π ac
3
GM
Lr
T 3
κ0
T 3.5
ρ
È comparsa una dipendenza dalla densità. Utilizziamo l’equazione 
di stato dei gas perfetti. 
  
€ 
P = kρT
µH   
€ 
ρ =
PµH
kT
€ 
dP
dT =
16πac
3
GM
Lr
T 6.5
κ0
kT
PµH
=
16πac
3
GM
Lr
k
κ0µH
T 7.5
P
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€ 
PdP = 16πac3
GM
L
k
κ0µH
T15 2dT
Integrando 
€ 
P 2
2 =
2
17
16πac
3
GM
L
k
κ0µH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ T17 2
€ 
P = 417
16πac
3
GM
L
k
κ0µH
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
1 2
T17 4
La densità può essere ottenuta sostituendo: 
  
€ 
P = kρT
µH
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Vediamo adesso di ricavare l’espressione della luminosità 
La ricaviamo imponendo che nello strato di separazione tra la 
regione degenere e il guscio non degenere debba valere 
  
€ 
T
ρ2 3
= D   
€ 
T = Dρ2 3
€ 
T 3D−3 = ρ2
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€ 
T 3D−3 = 417
16πac
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L
1
κ0
µH
k
⎛ 
⎝ 
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⎠ 
⎟ T13 2
€ 
L = 4D
3
17
16πac
3
GH
κ0k
µMTc7 2
Nello strato di “raccordo” la temperatura T è uguale a Tc 
perché da quel punto in poi la WD è praticamente isoterma. 
  
€ 
L = cT
c
7 2
€ 
c ≡ 4D
3
17
16πac
3
GH
κ0k
µMWD
= 7.3⋅ 105 MWDMO
⎛ 
⎝ 
⎜ 
⎞ 
⎠ 
⎟ 
µ
Z 1+ X( )
Composizione dell’inviluppo 
non degenere 
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€ 
L = cT
c
7 2
La relazione trovata: 
Mette in evidenza la funzione isolante  degli strati (sottili) non 
degeneri che di fatto rallentano il raffreddamento e il declino 
luminoso della WD. 
Se non ci fossero gli strati non degeneri, visto che la parte 
degenere è praticamente isoterma, avremmo: 
  
€ 
Teff ~ Tc
 dunque 
  
€ 
L ∝ Tc
4 Anziché 7/2 ~3.5 
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Vediamo adesso di collegare questa quantità con la 
sequenza di raffreddamento delle nane bianche 
Il primo fatto da sottolineare è che la WD non ha alcun 
meccanismo che produca energia, sia dal punto di 
vista nucleare che dal punto di visto gravitazionale 
(l’evoluzione delle WD avviene praticamente a raggio 
costante) 
Dunque, le WD non si stanno contraendo 
lungo la cooling sequence 
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Chi è che fornisce energia alla WD? 
La luminosità di una WD è essenzialmente sostenuta dal 
rilascio di energia termica interna. Questa energia 
termica è l’energia cinetica dei nuclei (degli ioni) visto 
che gli elettroni degeneri non possono trasferire energia 
(poiché tutti i livelli energetici inferiori sono già occupati) 
Il numero di nuclei di una WD può essere stimato da 
  
€ 
MWD
A mH
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Dunque possiamo scrivere l’energia interna: 
  
€ 
U = MWD
A mH
3
2
kTC
 l’energia media di un nucleo è: 
  
€ 
~ 3
2
kT
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Quant’è l’energia termica disponibile in una WD? 
Vediamo l’ordine di grandezza per una WD di 1Mo 
costituita essenzialmente da C12 (A=12) ad una 
temperatura di ~107 °K 
  
€ 
U = 2 ⋅ 10
33
12 ⋅ 1.7 ⋅ 10−24
3
2
107 ⋅ 1.4 ⋅ 10−16
=
1
4
1064 ⋅ 10−16 = 10
48
4
~ 2.5 ⋅ 1047erg
Essendo questa l’unica fonte di energia disponibile, la luminosità 
della WD è uguale al “rate” con cui gli ioni rilasciano energia 
raffreddandosi… 
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Quindi possiamo scrivere 
  
€ 
LWD = −
dU
dt
  
€ 
cTc
7 2
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−
d
dt
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A mH
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kTC
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7 2
 e dunque avremo 
Da questa equazione possiamo ricavare 
un’espressione che leghi il tempo di raffreddamento 
alla luminosità della WD. 
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Assumendo che a t=0  Tc=T0 l’equazione può essere integrata 
come segue: 
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−
MWD
A mH
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2
k
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⎝ 
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dTC
dt
= cTc
7 2
Per semplificare, possiamo porre: 
  
€ 
B = MWD
A mH
3
2
k
dunque 
€ 
−B dTCdt = cTC
7 2
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−7 2dTC = −
c
B
dt
Integrando: 
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0
t
∫
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t
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B
cT0
5 2
È il tempo scala di 
raffreddamento alla 
temperatura iniziale T0 
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TC(t) = T0 1 +
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t
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Questa equazione dà il tempo di raffreddamento delle WD. 
ATTENZIONE !!! 
La temperatura che compare nella relazione 
 e’ la temperatura INTERNA della WD 
da NON confondere con la T superficiale 
A questo punto, data la relazione 
  
€ 
L = cT
c
7 2
Possiamo facilmente ottenere l’espressione della luminosità 
al variare del tempo t 
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€ 
L0 = cT0
7 2
Il valore iniziale di L sia: 
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LWD = L0 1 +
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La relazione ottenuta è graficata nella 
figura con una linea continua 
LEGGE DI 
MESTEL 
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Si vede come l’andamento mostra un declino rapidissimo 
della luminosita`  nella prima fase e poi una diminuzione 
via via più lenta. 
Per confronto la linea tratteggiata è un modello di 
raffreddamento vero e proprio. 
Come si vede dal confronto il modello che include un modello 
realistico d’inviluppo sottile di H e He è ben rappresentato 
dalla relazione ottenuta (almeno fino ad una LogL/Lo~-4) 
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Un effetto di cui bisogna tener conto è il cosiddetto processo 
di cristallizzazione che comincia nelle regioni centrali della 
WD e si propaga verso l’esterno. 
Man mano che la WD si raffredda i nuclei nell’interno si 
strutturano per formare un reticolo cristallino regolare 
(lattice cristallino). 
Questa struttura minimizza l’energia degli ioni, dal momento 
che una volta inseriti nel reticolo la loro energia è 
caratterizzata dalla sola energia vibrazionale (appunto 
attorno alla loro posizione di equilibrio cristallino) 
Durante la fase di cristallizzazione gli ioni rilasciano una certa 
quantità di energia (~kT per ogni nucleo) che di fatto 
rallenta il processo di raffreddamento. 
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Notare che la curva tratteggiata nella figura rimane costante 
attorno a Log L/Lo~-4 per 1-2 Gyr proprio per l’energia 
rilasciata durante la fase di cristallizzazione. 
Dopo di che, il processo di raffreddamento riprende a 
ritmo maggiore 
 
Il destino finale di una WD è di diventare una sfera di raggio 
paragonabile a quello della Terra costituita da Carbonio 
cristallizzato. 
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Come abbiamo visto (anche se non include tutti i dettagli del 
processo di raffreddamento delle WD) la legge di Mestel 
rappresenta una ottima approssimazione di come variano le 
caratteristiche delle WD durante la cooling sequence. E’ dunque 
istruttivo ricavare una relazione che leghi il tempo caratteristico 
di raffreddamento alle proprieta` strutturali della WD.  
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Questa relazione dà il tempo di raffreddamento in funzione 
della massa, della luminosità e della composizione di una WD 
(le quantita` sono normalizzate a valori canonici). 
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La relazione puo` essere semplificata assumendo 
A = 12   µ = 2.    Ovviamente 
la relazione diventa: 
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Questa relazione permette di fare delle considerazioni 
generali sui tempi caratteristici di cooling delle WD:  
Per fissata massa, la luminosità della WD (e la sua 
temperatura) diminuisce al crescere dell’eta`  
3 Gyr 
2 Gyr 
1 Gyr 
Evoluzione Stellare - parte V 571 
Per fissata luminosita` una WD di piccola massa ha un 
cooling time piu` piccolo  quindi piu` piccola e’ la 
massa della WD piu` veloce e’  il raffreddamento (e 
quindi la diminuzione di luminosita`)   
  L/LO                   1 MO               0.5  MO 
       10-1                                        4.4 107                   2.7 107 
          10-2                                        2.2 108                   1.4 108                
       10-3                           1.1 109                   6.8 108 
       10-4                                        5.6 109                   3.4 109 
       10-4.5                                    12   109                   7.6 109 
       10-4.8                                    20  109                   12  109              
Dopo 12 Gyr ci aspettiamo che le WD piu’ pesanti (1 Mo) 
che si  raffreddano piu` lentamente  appaiano piu` luminose 
delle WD di piccola massa  
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Questo effetto suggerisce dunque  la morfologia che dovrebbe 
avere (a fissata eta`) la cooling sequence osservata di una 
popolazione stellare 
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Come abbiamo gia detto dell’evoluzione di raffreddamento della 
WD avviene praticamente a raggio costante 
 
Nel piano teorico la cooling sequence è una retta 
Nel piano osservativo (diagramma colore-magnitudine) no: 
questo perché le variazioni di temperatura superficiale 
comportano variazioni di opacità degli strati più esterni e 
conseguente variazione di magnitudine in una determinata 
banda fotometrica. 
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WD cooling sequence nel piano osservativo 
3 Gyr 
2 Gyr 
1 Gyr 
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Ad esempio, in figura viene riportata la cooling 
sequence per una WD di 0.5Mo nel piano MV U-V. Come 
si vede, attorno a t~1Gyr c’è una chiara 
“deformazione” della curva di cooling. 
Questa “deformazione” avviene a T~10,000 °K 
quando l’H negli strati esterni passa da uno stato di 
completa ionizzazione ad H neutro. 
Questo naturalmente influenza l’opacità dello strato di H 
e quindi la luminosità della WD 
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La FL delle WD come 
indicatore di eta`  
Una delle applicazioni  più interessanti riguardo alle WD è la 
possibilità di utilizzarne la FL  per ottenere informazioni sulla 
formazione stellare di una data popolazione 
In particolare la forma della FL e le considerazioni che 
abbiamo fatto sui tempi di cooling consentono di prevedere 
che la FL debba essere una funzione crescente al diminiure 
della luminosita` fino ad un calo drastico dei conteggi     
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Fino a qualche anno fa questo metodo poteva essere applicato  
solo ai dintorni del Sole, poiche` solo nei dintorni del Sole era 
possibile costruire una LF completa per questi oggetti cosi poco 
luminosi (fino a Log L/Lo~-5, -6) 
Osservazioni con il telescopio spaziale Hubble hanno permesso di 
identificare il punto terminale della WD cooling sequence anche in 
un paio di  ammassi globulari particolarmente vicini 
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Evoluzione Stellare - parte V 581 
Queste osservazioni costituiscono una miniera di 
informazioni sulle caratteristiche delle WD ma non 
forniscono ancora un metodo di datazione  confrontabile 
con il MS-TO che rimane al momento l’indicatore di eta` 
piu`accurato ed affidabile  
Nane bianche in sistemi 
binari 
Le nane bianche (e gli altri oggetti degeneri, stelle di 
neutroni, etc…) rivestono un’importanza fondamentale 
anche nell’interpretazione di tutta una serie di oggetti 
peculiari (variabili cataclismiche, novae, supernovae di 
tipo I, binarie X….). 
Le caratteristiche osservate di questi oggetti possono 
essere interpretate infatti solo nel quadro dell’esistenza 
di oggetti degeneri in sistemi binari interagenti. 
Vediamo dunque di riassumere i punti principali della 
struttura e dell’evoluzione di sistemi binari. 
Superfici EQUIPOTENZIALI in un sistema binario 
In particolare da ricordare sono i 3 punti Lagrangiani 
L1, L2, L3 che rappresentano punti dove la forza sulla 
particella di prova e’ uguale a 0. 
Il punto Lagrangiano interno L1 definisce anche i cosidetti 
LOBI di ROCHE (sono le superfici equipotenziali che 
passano per il punto L1). 
Nelle vicinanze delle due masse M1 e M2 la forma del lobo 
di Roche sara’ praticamente SFERICA. Tuttavia nella 
regione tra le due masse l’influenza gravitazionale 
combinata delle due masse deforma la superficie che 
assume la caratteristica forma “ a goccia ”. 
I lobi di Roche delimitano il raggio di influenza di ciascuna 
delle due componenti del sistema binario. 
La figura illustra in maniera intuitiva il significato dei 3 
punti Lagrangiani. Sono punti di equilibrio (instabile). 
Particolarmente importante e’ il punto Lagrangiano interno L1 . 
In L1  la particella di prova e’ in equilibrio e risente in modo 
esattamente bilanciato dei campi gravitazionali di M1 e M2. 
I lobi di Roche rappresentano una sorta di superficie di confine al 
di qua della quale una particella di prova risente maggiormente di 
una delle due stelle. 
Una volta oltrepassata la superficie delimitata dai lobi di Roche la 
particella di prova risente dell’azione combinata 
delle due masse e dunque orbita attorno alle due masse 
senza distinguerle. 
Il trasferimento di massa da una stella all’altra avviene quando una 
delle due ha riempito il proprio lobo, la materia “scavalca” il punto L1 
e cade sotto il campo gravitazionale dell’altra componente. 
L’estensione dei lobi dipende dalla separazione delle due 
componenti e dal loro rapporto di massa M1 / M2 
Possiamo intanto definire la distanza del punto Lagrangiano 
interno L1 da M1 e M2 (rispettivamente l1 e l2 ) 
Ovviamente  l1 + l2  = a (separazione delle due componenti)  
€ 
l1 = a(0.5 − 0.227log
M2
M1
)
l2 = a(0.5 + 0.227log
M2
M1
)
NOMENCLATURA 
I sistemi binari vengono classificati in base al grado di 
riempimento dei lobi di Roche 
In generale si indica come SECONDARIA la stella che sta 
perdendo massa attraverso il punto lagrangiano e PRIMARIA 
la stella che sta accrescendo massa. 
Questa definizione e’ INDIPENDENTE dalla massa delle due 
componenti. 
Evoluzione Stellare - parte V 597 
Lo scambio di 
materia in un 
sistema binario 
avviene solo 
quando una delle 
due componenti 
(durante una fase di 
espansione 
 dell’envelope) 
riempie il proprio 
Lobo di Roche 
      Vediamo ora di parametrizzare l’evoluzione di un sistema 
binario in cui sta avvenendo trasferimento di massa. 
Troviamo per prima cosa un’espressione per il momento 
angolare. Sappiamo che 
 L = r m v 
Per prima cosa nel caso di un sistema binario sostituiamo m con 
la massa ridotta 
€ 
µ =
M1M2
M1 + M2
Sistemi binari e trasferimento di massa 
Dalla parametrizzazione dell’orbita ellittica si puo’ dimostrare che  
€ 
L= µ GMa(1− e2 )
Sappiamo infatti che 
          rp = a (1-e)     ------ perielio 
       ra = a (1+e)    ------ afelio 
Per la conservazione del momento angolare µ rp vp = µ ra va 
da cui 
€ 
vp
va
=
ra
rp
=
(1+ e)
(1− e)
Dalla conservazione dell’energia al perielio e all’afelio avremo 
€ 
1
2 µvp
2 −G Mµa(1− e) =
1
2 µva
2 −G Mµa(1+ e)
1
2 µ(vp
2 − va2) =
GMµ
a (
1
(1− e) −
1
(1+ e) )
€ 
1
2 µvp
2(1− (1− e)
2
(1+ e)2 ) =
GMµ
a (
2e
(1− e2) )
Raccogliendo vp e 
sostituendo …. 
€ 
1
2 µvp
2(1− va
2
vp2
) = GMµa (
1+ e −1+ e
(1− e2) )
€ 
vp
va
=
(1+ e)
(1− e)con 
€ 
1
2 µvp
2(1+ e
2 + 2e −1− e2 + 2e
(1+ e)2 ) =
GMµ
a (
2e
(1− e2) )
€ 
µvp2(
2e
(1+ e)2
) = GMµa (
2e
(1− e)(1+ e) )
€ 
vp2 =
GM
a (
(1+ e)
(1− e) )
€ 
L= µrpvp
L = µa(1− e) GM(1+ e)a(1− e)
= µ a2(1− e)2 GM(1+ e)a(1− e)
€ 
L= µ GMa(1− e2)
Assumendo e=0 
€ 
L= µ GMa con M=M1 + M2 
massa totale del sistema 
 Supponendo che non ci sia perdita di 
massa ne` di momento angolare 
€ 
dM
dt = 0
€ 
dL
dt = 0
Significa che la massa viene 
trasferita  da M1 a M2  senza che il 
sistema perda massa 
Dalla conservazione del momento angolare possiamo ottenere 
informazioni su come il trasferimento di massa agisce sulla 
separazione delle due componenti 
€ 
dL
dt =
d
dt (µ GMa)
0 = GM (dµdt a +
µ
2 a
da
dt )
€ 
dµ
dt a = −
µ
2 a
da
dt
€ 
−
2
µ
dµ
dt =
1
a
da
dt
€ 
−
2
µ
dµ
dt =
1
a
da
dt
Relazione che lega l’evoluzione della massa ridotta nel tempo 
all’evoluzione temporale della separazione delle componenti 
€ 
µ =
M1M2
M1 + M2
€ 
M = M1 + M2 la massa rimane costante 
€ 
dµ
dt =
1
M
d
dt (M1M2)
€ 
=
1
M (
dM1
dt M2 +
dM2
dt M1)
Siccome il sistema non perde massa, la massa persa 
da una stella deve essere accresciuta dall’altra 
€ 
•
M1 = dM1dt
€ 
•
M 2 = dM2dt
€ 
•
M1 = −
•
M 2
€ 
dµ
dt =
1
M (
•
M1M2 + M1
•
M 2)
€ 
=
1
M (
•
M1M2 −M1
•
M1)
=
•
M1
M (M2 −M1)
€ 
= −
2
M1M2
(M1 + M2)(M2 −M1)
(M1 + M2)
•
M1
= −
2
•
M1 (M2 −M1)
M1M2€ 
1
a
da
dt = −
2
µ
(M2 −M1)
M
•
M1
 sostituendo questo termine nella 
relazione 
€ 
1
a
da
dt = −
2
µ
dµ
dt
€ 
1
a
da
dt =
2
•
M1 (M1 −M2)
M1M2
Ricordando che la 3a legge di Keplero si puo’ scrivere come 
€ 
ω 2 =
G(M1 + M2)
a3
€ 
ω = G(M1 + M2 )a
−
3
2
€ 
dω
dt = −
3
2 G(M1 + M2)a
−
5
2 da
dt
dω
dt = −
3
2 G(M1 + M2)a
−
3
2a−1 dadt
ω 
€ 
1
ω
dω
dt = −
3
2
1
a
da
dt
€ 
1
a
da
dt = 2
•
M1
(M1 −M2)
M1M2
Queste due equazioni descrivono le conseguenze del 
trasferimento di massa sulla separazione del sistema binario 
(a) e la frequenza angolare dell’orbita ( e dunque del periodo) 
Vediamo alcuni esempi… 
a 
M1 M2 
 M1 > M2      (M1 – M2) > 0 
                      M1 e’ piu’ massiccia quindi … 
evolve piu’ in fretta e dunque e’ la prima a riempire 
il proprio lobo di Roche. 
M1 trasferisce massa su M2 e dunque dM1/dt < 0 
Cosa succede? 
€ 
1
a
da
dt = 2
•
M1
(M1 −M2)
M1M2
> 0 
< 0 
€ 
da
dt < 0     Le due componenti si avvicinano.                    a diminuisce 
                 M2/M1 aumenta 
Con queste due condizioni 
€ 
l1 = a(0.5 − 0. 227log
M2
M1
) l1 diminuisce 
Dunque se l1 diminuisce, il raggio del lobo di Roche si 
stringe e  il trasferimento di massa aumenta. 
Questo e’ un classico esempio di azione con feedback 
positivo e dunque questo puo’ portare ad un trasferimento 
di massa crescente  generando una stella di massa 
maggiore che puo` apparire  ringiovanita 
(le cosiddette Blue Straggler Stars) 
Questo meccanismo potrebbe essere alla base della formazione 
delle cosi dette Blue Stragglers . 
Sono stelle ringiovanite generate dal merging di due 
stelle di piccola massa. 
Un altro possibile scenario e’ che invece la stella di massa 
maggiore concluda la sua evoluzione e si raffreddi come nana 
bianca. 
A questo punto la M2 evolve e riempie il suo lobo di Roche. 
La massa comincia a fluire nell’altra direzione sulla WD. 
A questo punto (come sempre) l’evoluzione del sistema e’ 
guidato dal rapporto di massa M1 su M2. 
M1 M2 
WD 
Supponendo che M1 sia ancora >M2, allora (M1 – M2 ) > 0 
Questa volta       > 0 e dunque 
€ 
•
M1
€ 
1
a
da
dt = 2
•
M1
(M1 −M2)
(M1M2)
>0
€ 
da
dt >0 quindi a aumenta 
Il lobo di Roche attorno alla componente M2 si espande 
L’aumento del raggio del lobo di Roche va nella direzione di 
mitigare la perdita di massa e dunque il futuro del sistema 
dipende dal confronto tra la velocita’ di espansione dell’inviluppo 
della stella M2 e l’espansione del lobo di Roche (l2) 
 il trasferimento di massa produce un  feedback negativo 
E` interessante soffermarsi su quale potrebbe essere 
l’effetto dell’accrescimento di H sulla WD 
Dipende dal rate di accrescimento. 
             10-11 MO/ yr    outburst di VARIABILI CATACLISMICHE 
             10-8 - 10-9 MO/ yr    NOVAE CLASSICHE 
Vediamo il modello comunemente accettato per le Novae 
classiche. 
Esso prevede una nana bianca che accresce massa da una 
compagna in un sistema binario. 
Il materiale accresciuto e’ ricco di H e si va a depositare sugli 
strati esterni della WD. 
Negli strati esterni delle WD si possono instaurare moti 
convettivi, questi moti arricchiscono di C e O il materiale 
accresciuto. 
L’esistenza di questi moti turbolenti sono confermati 
dall’analisi spettroscopica del materiale espulso che risulta 
enormemente arricchito di C e O (da 10 a 100 volte rispetto 
al valore solare). 
Alla base dello strato che si sta arricchendo di H la materia e’ 
degenere. Quando si e’ accumulato abbastanza H (~10-4-10-5 MO) 
e la temperatura ha raggiunto ~107 K si innesca il bruciamento di 
H (che in ambiente ricco di CO) avviene tramite il ciclo CNO. 
ATTENZIONE !!! 
L’innesco avviene in condizioni di semi-degenerazione. 
Come sappiamo (vedi He-Flash) l’innesco di reazioni 
termonucleari in ambiente degenere (quindi NON 
TERMOREGOLATO) porta ad un “runaway” termonucleare che 
rapidamente porta il materiale ad una temperatura di 108 K. 
Genera una grande quantita’ di energia che 
Rimuove la 
degenerazione 
Espelle gli strati 
esterni 
Quanta energia viene rilasciata? 
Sappiamo che 0.7% della massa di H viene convertita in 
energia durante la fusione e dunque 
€ 
E = 0.007mc 2
€ 
E = 0.007 ⋅10−4 ⋅ 2 ⋅1033 ⋅1021erg
€ 
=14 ⋅10−7 ⋅1054erg
=1.4 ⋅1048erg
Se supponiamo che tutto l’H accumulato sia stato bruciato 
(~10-4 MO) avremo  
E’ ~1000 volte il 
valore 
osservato !!!!! 
Questo significa che solo una parte dell’H accumulato viene 
bruciata. La restante parte viene espulsa dall’innesco dell’H 
negli strati superficiali piu’ interni 
Dopo la fase di espulsione avviene una fase di bruciamento di 
H in condizioni NON degeneri 
Questa fase “sostiene” la luminosita’ della curve di luce delle 
novae “lente”   
M 
tempo 
Slow novae 
Fast novae 
La luminosita’ dello strato che brucia H si mantiene attorno 
alla LEDD e dunque anche questo strato alla fine viene 
completamente rimosso e la nana bianca torna a raffreddarsi in 
attesa di una nuova fase di accrescimento. 
Ad un rate di accrescimento di 10-8 -10-9 MO/yr 
occorrono circa 104-105 yr per riportare 10-4 MO 
sulla WD e far “ripartire” la fase di outburst. 
Evoluzione Stellare - parte V 624 
Vediamo adesso un esempio di evoluzione  
di sistema binario costituito da due stelle massicce 
Configurazione iniziale: 
     M1=20 MO       M2=6 MO        ( bruciamento di H ) 
     La 20 MO ha esaurito il suo combustibile nucleare 
     dopo 6 106 yr. 
     La stella di 6 MO ci mette circa un fattore 10 in piu’ (6 107 yr) 
(2) Evoluzione fuori MS per la stella massiccia. L’inviluppo si 
espande e la stella riempie il proprio lobo di Roche. 
     Comincia il trasferimento di massa (il tempo scala del 
     trasferimento e’ ~104 yr).                
(3) Dopo ~105 yr il trasferimento e’ praticamente finito.La M1 ha ora 
5.4 MO (ha trasferito 14.6 MO sulla stella M2 che ha ora 20.6 MO) 
     La stella M1 comincia a bruciare He al centro e nella sua  
     successiva evoluzione NON riempira’ piu’ il suo lobo di Roche. 
La M2 e’ diventata una stella massiccia con un inviluppo  
      ricco di H proveniente dalla M1                 
(4) La stella evoluta (M1) brucia in rapida successione C,O,Si… 
      ed esplode come Supernova di Tipo II. Espelle 3.4 MO e rimane 
con un remnant di 2 MO (stella di  neutroni o buco nero).La 
massa espulsa dalla SNII viene persa dal sistema che    
      dunque diventa piu’ largo. 
(5) A questo punto il sistema e’ costituito da un remnant (M1) 
      denso (BH) e da una stella in fase di MS (M2). Il sistema e’ 
SEPARATO, non c’e’ cambio di massa tra le due  componenti !                
(6) La stella M2 esce dalla fase di MS (termina il bruciamento 
nucleare di H) e l’inviluppo comincia ad espandersi.Comincia la 
fase di vento (~104-105 yr) che porta all’emissione di materia 
dalla M2.Parte di questo materiale viene attratto dall’oggetto 
compatto M1 --- comincia l’emissione X da parte del sistema                
(7) La stella M2 riempie il lobo di Roche e il trasferimento di massa 
comincia a ritmi stabili.Gran parte dell’emissione di radiazione 
del sistema e’ UV o visibile (anche X).                

Possiamo anche prevedere scenari in cui entrambe le stelle 
nel sistema binario arrivino allo stadio di WD. 
Il sistema sara’ particolarmente stretto con P~10 s 
E potrebbe mergere le due WD in un’unica struttura 
Con massa superiore alla Mch   all’innesco del C in ambiente 
degenere dando cosi origine ad una 
SUPERNOVA di Tipo Ia 
Evoluzione Stellare - parte V 634 
L’esplosione di una SN in un sistema binario  
distrugge inevitabilmente il sistema? 
Supponiamo di avere a che fare con un sistema binario M1 e M2 
Se ci mettiamo nel sistema di riferimento di M1 la stella M2 avra’ 
velocita’ v. 
Essendo 
€ 
v 2 = M1 + M2a G
€ 
ET =
1
2
M1M2
(M1 + M2)
v 2 − M1M2a G = −
M1M2
2a G
L’energia totale del sistema e’ : 
Evoluzione Stellare - parte V 636 
M1 esplode come SN 
€ 
M1 = MR + δm
remnant massa espulsa 
δm viene emesso istantaneamente e la shell 
oltrepassa l’orbita di M2 senza variazioni su M2 
€ 
E ' = 12
MRM2
(MR + M2)
v 2 − MRM2a G
€ 
E ' = 12
MRM2
(MR + M2)
M1 + M2
a G −
MRM2
a G
La velocita’ di M2 e’ ancora v e dunque 
€ 
=
MRM2G
a (
1
2
M1 + M2
MR + M2
−1)
Il sistema e’ legato se E’ < 0 e dunque se 
€ 
1
2
M1 + M2
(MR + M2)
<1
€ 
M1 + M2
2 < MR + M2
M1 + M2
2 < M1 −δm + M2
M1
2 +
M2
2 −M1 −M2 < −δm
−
(M1 + M2)
2 < −δm
€ 
δm < (M1 + M2)2
Il sistema rimane legato se la massa espulsa dall’esplosione 
di NS e’ minore di meta’ della massa del sistema 
Stadi finali di stelle massicce 
8 Mo< M<11Mo  
Mup 
 8 Mo 
CO degenerate    CO-mid-deg     no deg. 
            core         
Mup 
C-O degenerate core               No degerate core              
 8 Mo 
CO-WD        O-Ne WD        Type II SN 
Evoluzione Stellare - parte IV 643 
Evolution of high-mass stars 
with  7<M/Mo<9-11 
Evoluzione Stellare - parte IV 644 
These stars  ignite the fusion of Carbon in a weakly degenerate 
Core when T~ 5-6 108 K  
€ 
C12 +C12 →Ne20 +He4
At the end of the C burning the core made mainly of O produced 
from the previous He burning and Ne produced by the C burning 
becomes electron degenerate and the stars evolve as a O-Ne WD. 
C12 + He4  O16+ γ 
Evoluzione Stellare - parte IV 646 
During Carbon burning and more advanced nuclear burnings, a 
lot of energy is lost in form of neutrinos. This means that from 
now on nuclear burning is NOT able to provide all the energy 
required by the star. 
As a consequence, the star raply contracts to produce the 
missing energy through the work of gravitation (following the 
virial theorem). 
THE CC BURNING PROCESS IN A WEAKLY DEGENERATE CORE IS 
QUITE SIMILAR TO THE 
HE-FLASH DESCRIBED FOR LOW MASS STARS: 
Carbon burning always operates in two steps characterized  by the onset of 
an off-centre (due to a moderate electron degeneracy and neutrino energy 
losses, the maximum  temperature is attained off-centre) convective 
instability, the flash,  followed by the development of a convective flame 
which  propagates all the way to the centre.  
THE CC BURNING PROCESS IN A WEAKLY DEGENERATE CORE IS 
QUITE SIMILAR TO THE 
HE-FLASH DESCRIBED FOR LOW MASS STARS: 
Carbon burning always operates in two steps characterized  by the 
onset of an off-centre (due to a moderate electron degeneracy and 
neutrino energy losses, the maximum  temperature is attained off-
centre) convective instability, the flash,  followed by the 
development of a convective flame which  propagates all the way 
to the centre.  
THE CC BURNING PROCESS  IN WEAKLY DEGENERATE CORE 
The large release of energy during the carbon flash 
induces a substantial expansion of the central regions 
and the quenching of the instability.  
After structural readjustments and return to core 
contraction, a second convective zone develops and 
grows in the regions previously occupied by the flash. 
The associated nuclear luminosity is considerably 
reduced compared to the one generated during the 
flash allowing a steady state to be reached where 
almost all the energy deposited at the base of the flame 
is instantaneously carried away by neutrinos. The 
deflagration then propagates to the centre with typical 
velocities of the order of 10-3-10-2 cm s-1.  
When it reaches the centre, convection disappears and 
carbon burning proceeds on the outskirt of the newly 
formed neon-oxygen core.   
9.5 Mo model. Solar 
metallicity 
(Siess 2007) 
Before C-
ignition 
During C-burning 
Beginning Super-AGB 
phase 
Convecti
on 
(probably residual C in the 
core) 
THE FOLLOWING EVOLUTION IS (ALMOST) SIMILAR TO  
LOW-MASS (M<8Mo) STARS: 
II DREDGE_UP,  IGNITION OF THE HE-SHELL  THERMAL 
PULSES, III DREDGE UP,etc…  THUS DEFINING A SORT OF 
SUPER-AGB PHASE  
 For some masses, convection develops on top of the He-burning  
 shell  and merges with surface convection, bringing to the  Surface 
also products of He-burning (mainly C). This phenomenon is called 
‘dredge-out’. 
                   Dredge out+dredge up = III DREDGE-UP 
Greenmaximum 
H-burning 
Bluemaximum 
He-burning 
Redmaximum C-
burning 
After the 2nd 
dredge-up 
thermal 
pulses starts 
(with 
associated 3rd 
dredge-up and 
the so-called 
super-AGB 
(SAGB) phase 
starts 
Thermal pulses during the SUPER-AGB 
phase 

Typical chemical 
composition of the 
core (mass 
fractions) 
16O~ 0.50-0.70 
20Ne~0.15-0.35 
23Na~0.05-0.05 
22Ne~0.001-0.01 
22Ne comes from the combustion of 
any N present into  the core during 
the He burning phase 
€ 
N14 +He4 →O18 + e+ +ν
O18 +He4 →Ne22 +γ
 If after the carbon burning phase the degenerate core mass 
grows to the Chandrasekhar mass electron-capture reactions 
are activated at the centre and induce core collapse, leading to 
the  formation of a neutron star. 
ELECTRON-CAPTURE SN (EC-SN) 
In fact, Protons locked  into 24Mg and 20Ne nuclei capture free 
electrons (and transform  into neutrons). 
Electron capture decreases the electron pressure, hence the 
total pressure in an electron-degenerate environment. The 
ONe core collapses, the density increases, electron capture is 
even more favoured. 
When the central density reaches ~ 2.5 1010 g/cm3 oxygen 
burning ignites in a degenerate environment. The burning front 
(deflagration) propagates (at v<vSound) outwards, causing the 
transformation of the matter into elements of the iron-peak. 
The collapse goes on, producing a neutron star in the core. 
 On the contrary, if the mass loss rate is not large enough, the 
endpoint of SAGB evolution is probably the explosion as 
electron-capture supernova and the formation of a neutron 
star remnant.  
ELECTRON-CAPTURE SN (EC-SN) 
 Presumably (extensive calculations have not been performed 
yet) the envelope is expelled in the same way as for Type II 
supernovae (without the need of neutrino energy input). These 
explosions (if they happen) are associated to Type II 
supernovae with lower luminosity than the average (smaller 
mass of Ni produced) and low energy explosions 
Whether or not the SAGB core mass reaches this critical value 
depends on the interplay between  mass loss and core growth. 
If during the post-C burning evolution the mass loss rate is 
high enough, the envelope is lost before the core mass reaches 
the Chandrasekhar mass and the remnant is a ONe white dwarf 
(WD).  
Stadi finali di stelle massicce 
M>11 Mo 

Evoluzione Stellare - parte IV 661 
CARBON BURNING IN A NON-DEGENERATE 
CORE   AT 5-6 108 °K 
€ 
C12 +C12 →  O
16 + 2He4
Ne20 +He4
⎧ 
⎨
⎩ 
€ 
Ne20 +γ →O16 +He4
Ne20 +He4 →Mg24 +γ
NEON BURNING IN A NON-DEGENERATE CORE  
AT 1.2-1.9 109 °K 
Evoluzione Stellare - parte IV 662 
OXYGEN BURNING IN A NON-DEGENERATE 
CORE   AT 1.5-2.6 109 °K 
SILICUM BURNING IN A NON-DEGENERATE 
CORE   AT 2.3 109 °K 
€ 
O16 +O16 →S32 →Si28 +He4
.........................→P 28 + p
.........................→S31 + n
.........................→P 30 +H 2
€ 
Si28 +γ →Mg24 +He4
Mg24 +γ →Ne20 +He4
Ne20 +γ →O16 +He4
O16 +γ →C12 +He4
C12 +γ →3He4
Evoluzione Stellare - parte IV 663 
SILICUM BURNING IN A NON-DEGENERATE 
CORE   AT 2.3 109 °K 
€ 
Si28 +γ →Mg24 +He4
Mg24 +γ →Ne20 +He4
Ne20 +γ →O16 +He4
O16 +γ →C12 +He4
C12 +γ →3He4
NOTE THAT Silicum burning is essentially a photo-disintegration 
that produces alpha particles, protons and neutrons that are 
captured by the heavy elements via a number of chains that 
gradually increase the mean atomic weight of the core until it is 
dominated by iron group nuclei. 
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 Chains of reactions that produce elements up to Fe 
and Ni 
  
€ 
Si28 + He4 → S32 + γ
S32 + He4 → Ar36 + γ
...
Cr52 + He4 → Ni56 + γ
  NOTE that the timescales of each successive burning are 
increasingly shorter, decreasing from years to DAYS!!  
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Attenzione: i tempi di queste combustioni sono rapidissimi 
Bruciamento t 
H → He 107 yr 
He → C 106 yr 
C → O 1000 yr 
O 200 giorni 
Si 7 giorni 
Per M~20Mo 







NEUTRINO  ENERGY-LOSS RATE 
NEUTRINO PAIR PRODUCTION – 
At  T= 6x 109 K 
 electron positron pairs are produced by the equilibrium reaction 
€ 
e+ + e− →ν +ν
In hot dense environments the following reaction can occur 
€ 
e+ + e− ⇔ γ + γ
NEUTRINO  ENERGY-LOSS RATE 
PHOTO-NEUTRINO  PRODUCTION – 
At  lower temperature neutrinos can be produced by  
The possibility that an electron can absorbe a photon and then  
re-emit a neutrino-antineutrino pair   
€ 
e− + γ →e− +ν +ν
PLASMA-NEUTRINO  PRODUCTION – 
When the stellar core density becomes large 
Photons behave as Plasmon and they can direct transform to  
   a neutrino-antineutrino pair. This CANNOT occur for a  
normal photon in vacuum because of the conservation of 
Momentum and energy.   
€ 
plγ →e
− + e+ →ν +ν
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La stella ha raggiunto una 
struttura a cipolla 
i 
O 
C 
He 
Inviluppo di  
H, He 
Brucia H 
Brucia He 
Brucia C 
Brucia O 
Brucia  
Si 
Fe 
IRON CORE COLLAPSE 
Having exhausted silicon in the inner 1.3 to 2.0 Mo of the star, 
the core has no further energy resources from nuclear fusion 
Nucleus contracts, grows hotter and denser, but no new fuel is 
found 
As the density of the electrons goes up, so does their energy 
(degeneracy effects again). At some point the electrons begin 
to capture efficiently on the iron-group elements that are  
present 
This process occurs on many nuclei not just on Fe 
€ 
Fe56 + e− →Mn56 +ν
Mn56 + e− →Cr56 +ν
€ 
e− ν
Electron capture 
At about 5-10x 109 K the blackbody radiation becomes so 
intense and energetic that it begins to rip nuclei apart. 
This process does not go to completion but it takes energy 
that might have gone to providing pressure and support 
  
€ 
Fe56 + γ → 13He4 + 4n
He4 + γ → 2p+ + 2n
 fotodisintegration 
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At these conditions electrons have a total energy larger than the 
energy associated to the mass difference between NEUTRONS 
and PROTONS. Then the electron capture starts to act also on 
free protons. 
  
€ 
p+ + e− → n + νe
€ 
e− ν
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Both these process significantly 
(a) REDUCE the number of free electrons 
And (b)INCREASE the neutrino loses 
(a) The electrons were providing most of the pressure. As they 
are removed by electron capture, the core loses the pressure 
necessary to sustain it against gravity.  
(b) Huge amount of energy lost for neutrino emission  
(for a M~20Mo)  
L~ 4.4 ⋅1038 erg sec-1  
Eν~3 ⋅1045 erg sec-1 
Producing a rapid contraction of the core 
This is the so-called  
URCA PROCESS 
Contraction causes the temperature and density to rise which 
results in more electron capture and more photodisintegration, 
and more neutrino loses. 
Soon the iron core (but only the iron core) is collapsing almost 
in free fall 
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La riduzione degli elettroni degeneri che supportano il core  porta 
al collasso del core su tempo scala (rapidissimo) di caduta libera. 
  
€ 
τFF ∝
1
ρo
  
€ 
Td =
2600 sec
ρ
=
3 ⋅ 103
105
≈ 10−2 sec
  
€ 
ρ ~ 1010  gr cm−3
As the density nears 2.4 1014 gr cm-3, the density of the 
atomic nucleus, new forces come into play: the strong force. 
At close range it is repulsive 
Regions of the collapsing iron core have now reached 
velocities of 70,000 km s-1. The density at the center 
overshoots nuclear by a factor of several, then rebounds. 
The inner 0.7 Mo of collapsing core comes to an abrupt halt 
Consider a collapse of a core of Mc=1.5Mo from a white 
dwarf radius (Ri~ 0.01 Ro) to a final neutron star radius 
Rf (~ 10 Km) << Ri 
The collapse releases an amount of gravitational energy 
equal to: 
ΔEg ≈ - G Mc [(1/Ri) –(1/Rf)] ≈ G M2 / Rf ≈ 1053 erg 
The energy needed for supplying the observed 
expansion velocity of the ejecta (≈ 10000 Km s-1) is of 
the order of 1051 erg 
Neutrinos can easily remove ≈ 1053 erg of energy 

In models of the end of massive star evolution the 
explosion is simulated using a piston. 
The numerous uncertainties are thus mapped into choices 
of the piston's location and motion. 
These parameters are constrained by the requirement
(1) that the explosion does not eject too much 
neutron-rich material (hence a minimum mass interior 
to the piston) 
(2)that the kinetic energy of the explosion measured 
at infinity be 1051 erg, 
(3)that the distribution of remnant masses resembles 
what is observed for neutron stars. 
Neutrino absorption 
takes place in the 
“heating” region 
Explosion 
The shock moves out through the star. Everything external to the 
proto-neutron star is ejected (though in large stars (M>30Mo) 
some material up to several solar masses may fall back, 
depending  on the explosion energy.  
The final kinetic energy of the ejecta is about 1051 erg. 
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O 
C 
He 
Inviluppo di  
H, He 
Brucia H 
Brucia He 
Brucia C 
Brucia O 
Brucia  
Si 
Fe 
Everything external to the Fe 
Core is ejected  
Explosion 
All of the heavy elements made by nuclear reactions during the 
star’s life (external to the neutron star) are also ejected as well 
as some new elements made in the explosion itself (EXPLOSIVE 
NUCLEOSYNTHESIS). 
 One very important species made in the explosion is Ni56. 
This nucleus decays with a half-life of 6.1 days to Co56 which in 
turn decays (77.1 days) to Fe56, the most abundant for of the 
elements iron 
As the shock erupts from the surface of the star one days 
later, the SN display begins. Much later when all the debris 
has expanded away, all that is left is a NS or a BH 
Both are stable for essentially forever 
EXPLOSIVE NUCLEOSYNTHESIS 
A single 25 solar mass supernova ejects 3 solar masses of 
Oxygen 
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O 
C 
He 
Inviluppo di  
H, He 
Brucia H 
Brucia He 
Brucia C 
Brucia O 
Brucia  
Si 
Fe 
Beyond the O-shell the material is 
essentially pushed off the star 
with no further processing.  
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O 
C 
He 
Inviluppo di  
H, He 
Fe 
Material heated about 5x 109 K 
is transformed into iron-peak 
elements.   
EXPLOSIVE NUCLEOSYNTHESIS 
Material heated about 5x 109 K is transformed into iron-
peak element. However ther is no time for weak 
interactions, so the most abundant nuclei have equal 
numbers of neutrons and protons. The most abundant 
of these is Ni56 (28 N+28p). This isotope will later be 
very importnat to the light curve. 
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O 
C 
He 
Inviluppo di  
H, He 
Fe 
In the deepest regions to 
be ejected there is a large 
abundance of free 
neutrons.  
EXPLOSIVE NUCLEOSYNTHESIS 
In the deepest regions to be ejected there is a large abundance of 
free neutrons. These capture on heavy nuclei that are present 
and produce (via r-process) the rest of the heavy nuclei that are 
not produced by s-process.  This process produces elemets like 
platinum and uranium. 
r-process nucleosynthesis 
S-process = slow capture of N 
R-process = rapid capture of N 
€ 
Fe56 + n →Fe57
Fe57 + n →Fe58
Fe58 + n→Fe59
€ 
Fe59 →Co59
€ 
Fe59 + n →Fe60
Fe60 + n →Fe61
Fe61→Co61Dominant form of Co on Earth is Co59 
= stable isotope 
R process 
A plot of the nuclides contributing to the r-process and the resulting abundances 
is shown, superimposed on a representation of β- lifetimes. The small black 
squares are the stable isotopes, the black line represents the limit of the known 
nuclides on the neutron-rich side, and the magenta line below and to the right is a 
typical r-process contour. The small magenta squares show the nuclides that are 
produced  when the r-process line decays.  

Light Curves of Type II Supernovae 
The shock break out. Surface expands and cools.  
T declines from 200000K to 5000K. From 200000 to 20000 K 
takes only a few minutes. The rest takes about a day. 
The H envelope recombines to HI. As it does so its opacity drops to  
nearly zero and the radiation trapped within (deposited by the shock)  
escapes. This is the optical peak.  
Light Curves of Type II Supernovae 
left: Initially the H envelope is fully ionized and only  from the 
outermost regions can escape the   
right: As the  cools, the  recombines to its neutral 
form and we are able to observe  from successively deeper levels 
in the . 
The layers continue to expand, forcing the photosphere deeper and deeper into 
the star as successive regions cool to the temperature of recombination. Since 
this temperature remains essentially constant as the photosphere recedes 
through the hydrogen envelope, a plateau is created in the light curve.  
Usually researchers divides SNII into SNII-L and SNII-P based on light curve 
shape after maximum. It is important to keep in mind that well observed SNII-L 
are much rarer than their SNII-P counterparts and there remains some 
controversy as to whether they consititute a distinct class of object.   The lack of 
a plateau phase in SNII-L arises simply because SNII-L have a much smaller 
hydrogen envelope.  
After the recombination front has passed through the entire hydrogen envelope, the 
plateau phase (if there is one) ends, and the light curves of SNII drop down onto a 
radioactive tail. This is powered by the conversion of 56Co into 56Fe and has the same 
shape for all core-collapse supernovae. 
Radioactivity 
The last stage occurs as the radiative nuclei decay and keep 
 the gas hot with the gamma-ray from their nuclear trasmutation. 
The most important decays are: 
€ 
56Ni →56Co + e+ + ν              τ1/2 =  6.1 days  
€ 
56Co →56Fe + e+ + ν               τ1/2 =77.1 days
Evoluzione Stellare - parte IV 709 
Il decadimento radioattivo è un processo statistico: il “rate” con 
cui avviene il decadimento è proporzionale al numero di atomi 
che sono presenti nel campione secondo la legge: 
  
€ 
dN
dt
= −λN λ   è una costante che dipende dalla  
specie atomica 
L’integrale di questa equazione è del tipo 
  
€ 
N(t) = N0 e
− λt
Dove N0 è il numero iniziale di atomi radioattivi nel campione 
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€ 
dN
dt
= −λN
  
€ 
dN
N
= −λdt
€ 
d lnN = −λdt
  
€ 
ln N
N0
= −λt
  
€ 
N
N0
= e−λt
  
€ 
N = N0 e
− λt
integrando 
Ricaviamo l’ultima formula 
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Cos’è λ? 
  
€ 
N(t) = N0 e
− λt
  
€ 
se t = τ1/2
  
€ 
N(τ1 2) =
N0
2
  
€ 
λ =
ln2
τ1 2
Fattore che dipende 
dal tempo di 
dimezzamento 
€ 
N(τ1 2) =
N0
2 = N0 e
−λτ1 2
€ 
1
2 =  e
−λτ1 2
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Il “rate” con cui l’energia di decadimento radioattivo è 
 depositato nella SN è proporzionale a 
  
€ 
dN
dt
  
€ 
dN
N
= −λdt
  
€ 
dlnN
dt
= −λ
  
€ 
L ∝ N
  
€ 
dlnL
dt
∝ −λ
  
€ 
ln L = LogL
Loge
=
LogL
0.434
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€ 
dLogL
dt
∝ −0.434 λ
  
€ 
Mbol = −2.5 LogL
  
€ 
dMbol
dt
∝ −1.086 λ
Si ricava dalla pendenza 
della curva di luce delle SN 
Possiamo individuare la 
presenza di isotopi 
radioattivi 
The light curve is powered by the decay of radioactive Ni56 
and its radioactive daughter nucleus Co56: Ni56 is synthesized 
during the explosive burning and decays through elcetron 
capture with a half-time of 6.1 days to Co56. 
€ 
56Ni + e− →56Co  + ν              τ1/2 =  6.1 days  
Co56 decays mostly (~80%) via electron capture and (~20%) 
through β+ decay to Fe56, with a half time of 77 days. 
€ 
56Co +  e- →56Fe + ν      
56 Co  →
56
Fe + e+ + ν            τ1/2 =77.1 days
0.6 solar masses of radioactive Ni and Co can thus provide 
1.1 x 1050 erg at late times after adiabatic expansion is essentially over. 
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I cambi di pendenza nella curva di luce  sono interpretati in 
termini di isotopi radioattivi 
Questa energia viene depositata in una shell otticamente 
spessa che contribuisce a “mantenere” alta la luminosità della 
curva di luce per un certo tempo, finché lo strato diventa 
otticamente sottile 
Quando la luminosità della SN è diminuita a sufficienza è 
possibile osservare il contributo di questo tipo di decadimento 
(che “alimenta” la luminosità per un certo tempo) 
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CLASSIFICAZIONE delle SNe 
Classificazione principale 
Tipo II Tipo Ia Tipo Ib Tipo Ic 
Attenzione: 
questa classificazione è puramente empirica. 
E’ basata sull’interpretazione delle righe spettrali presenti e 
non sull’origine dell’esplosione. 
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SN II Mostrano righe di H 
SN I 
Non mostrano righe di H 
Ia hanno righe di Si 
Ib no Si - hanno forti righe di He 
Ic no-Si ma non hanno nemmeno 
forti righe di He 
Supernova 
classification 
Evoluzione Stellare - parte IV 721 
Esplosione di 
stella massiccia 
Innesco esplosivo di 
CO su una WD che 
accresce massa da 
una compagna 
SN II 
SN Ib 
SN Ic 
SN Ia 
Hanno perso 
l’inviluppo di H prima 
dell’esplosione 
CORE-COLLAPSE 
THERMONUCLEAR 
Supernovae: (Observationally) 
•  A supernova is the explosive death of a star. It does not repeat. 
•  Two types are easily distinguishable by their spectrum. Type II 
    has hydrogen (Hα). Type I does not. In terms of models , Type II  
    supernovae come from the explosion of massive stars as blue or red  
    supergiants when their iron cores collapse. Type I’s come either  
    from the thermonuclear explosion of white dwarfs (Ia) or  from  
    core collapse in a massive star that lost its hydrogen envelope (Ib). 
•  Very luminous. Peak luminosities range from a few times 1042 erg s-1  
    (relatively faint Type II; about 300 million Lsun) to 2 x 1043 erg s-1  
    (Type Ia;  6  billion Lsun) -  roughly as bright as a large galaxy. 
•  Maintain peak luminosity from several weeks (Type Ia)  to several  
    months (Type II). 
•  Both Type I and II manifest long exponential “tails” in their light 
    curves long after peak. The rate of decline is approximately given 
    by the half life of 56Co, about 77 days. 
Supernova 
(Death of a star) 
•  Hydrogen in spectrum 
•  M > 8 solar masses 
•  Iron core collapses to 
   a neutron star or black hole 
•  ~1051 erg kinetic energy 
•  v ~ 2,000 – 30,000 km s-1 
•  Neutrino burst ~ 3 x 1053 erg 
•  Eoptical ~ 1049 erg •  Lpeak ~ 3 x 1042 erg s-1 for about 
   3 months    (varies from event to event) 
•  Radioactive tail (56Co) 
•  2/100 yr in our Galaxy 
•  Makes about 1/3 of the iron in the Galaxy and 
   all the oxygen and (alpha-elements) 
plus many other elements 
Type II 
Types of 
remnants 
A fundamental parameter that characterizes the end of massive 
stars is  the density gradient around the core.   
Cases with shallower gradients are harder to explode. Even in 
“successful” explosions, where a strong outward shock is born, 
mass may later fall back onto a neutron star remnant, 
turning it, within seconds to tens of hours, into a black hole 
(BH). One usually distinguishes black holes that are produced 
promptly or “directly” from those made by fallback.  
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What about the origin of the 
Type Ia Supernovae ? 

TYPE Ia SN: The Double-
degenerate scenario 
TYPE Ia SN: The Double-
degenerate scenario 

Explosion mechanisms 
Chandrasekhar-mass progenitor 
Owing to the strong temperature dependence of the nuclear 
reaction rates, nuclear burning during the explosion is confined to 
microscopically thin layers that propagate either conductively as 
subsonic deflagrations (“flames”) or by shock compression as 
supersonic detonations  
C-burning is ignited in the central regions, where ρ≈109 g/
cm3. Because of the electron degeneracy the burning is 
explosive and causes the incineration of the material into 
Fe-peak elements (mainly 56Ni). 
Explosion mechanisms 
Chandrasekhar-mass progenitor 
 . 
The burning front propagates towards the surface at subsonic 
speed (deflagration). At the burning front the gas undergoes 
explosive burning of Si, O, Ne and C. The exact nucleosynthesis 
depends on the maximum temperature reached inside the 
burning front, that is related to the density of the surrounding 
layers. Changes in the speed of the burning front alter the 
nucleosynthesis and a transition from deflagration to supersonic 
detonation due to a compression shock resulting from crossing 
the low-density outer layers has been suggested to explain some 
of the brightest Supernovae Ia. 
Another possibility is a delayed-detonation, where the speed of 
the deflagration front is slow, and the transition to detonation 
happens in the central layers after they have expanded and reach 
densities down to ρ≈107 g/cm3. 
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Il modello più accreditato 
sembra essere quello di una 
WD di C-O in un sistema 
binario stretto. 
La WD sta accrescendo 
massa dalla compagna 
Il meccanismo di esplosione e` sempre l’innesco del C in 
ambiente degenere. Tuttavia questo scenario ha bisogno di 
particolari condizioni per: 
 (1) indurre l’innesco del C 
(2) riprodurre l’assenza di H nello spettro delle SNIa   
OTHER possibilities: 
the Single-Degenerate 
Scenario  
WD di C-O 

Energy gain from accretion onto a 1Mo black hole, neutron 
star and white dwarf, compared with energy gain by 
nuclear burning of hydrogen 
  Energy release 
Compact object     Accretion      Nuclear burn. 
Black hole           (0.1-0.42) mc2          ------- 
Neutron star        0.15 mc2               0.007 mc2 
White dwarf         0.00025 mc2         0.007mc2 
A possible evolution to  a     Chandrasekhar-mass 
thermonuclear supernova 
  WD               WD           WD MS     RGB     RGB/HB 
        MS         MS       MS             MS             MS/RGB     MS/RGB   
Single-degenerate scenario 
Sub Chandrasekhar-mass 
progenitor 
CO white dwarfs below the Chandrasekhar mass do not reach 
the critical density and temperature for explosive carbon 
burning by accretion and therefore need to be ignited by an 
external trigger. Detonations in the accreted He layer were 
suggested to drive a strong enough shock into the CO core to 
initiate a secondary carbon detonation 
He-detonation is ignited at the top of the CO core, and the 
resulting inward shock wave triggers the central explosive C-
burning, that should propagate as a detonation  
When about 10-4 to 10-5 Mo 
of H have accumulated, H 
ignites through the CNO 
cycle. The burning happens 
i n a d e g e n e r a t e 
environment, T increases 
and reaches 108 K so that 
some He is transformed 
into C. Eventually, the 
radiation pressure gets 
strong enough to expel 
into space probably all the 
accreted material plus 
some of the pre-existing 
layers.  
The cycle then is repeated 
as long as the accretion is 
efficient. 
Single-degenerate scenario 
Se l’accrescimento 
e`troppo lento (10-9 Mo/
yr) la WD esperimenta 
pulsi di bruciamento 
dell’H (tipo NOVA) che 
sono piu’ forti di quelli 
sperimentati in AGB e 
gran parte della massa 
viene esplulsa == la WD 
impiega un tempo 
>tHubble per raggiungere 
la MCh 
Single-degenerate scenario 
Se l’accrescimento 
e`troppo veloce (10-7 
Mo/yr) la WD diventa 
rapidamente una red 
giant  e il sistema va 
verso la fase di common 
envelope   
Single-degenerate scenario 
The most interesting 
accretion rate is the 
intermediate one. The H 
flashes are mid-intensity 
pulses. The ashes of H-
burn ing bu i l d up a 
helium layer which can 
esperience a flash.  A 
sub-set of models (grey 
region) have been found 
to be able to generate  a 
0.2Mo  He shell that 
could ignite and destroy 
the entire WD 
Single-degenerate scenario 
The shaded area marks 
a region where a 0.2Mo 
accumulated He could 
ignite and destroy the 
entire WD  
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It is mainly Fe (from the decay of Nichel) that is 
ejected in the interstellar medium because the 
burning front that propagates towards the surface 
will transform all elements into mainly Ni 


Type Ia supernovae 
as standard candles 
MB=-19.6 
Supernova 
(Death of a star) 
          Type Ia 
•  No hydrogen 
•  Thermonuclear explosion of 
    a white dwarf star 
•  No bound remnant 
•  ~1051 erg kinetic energy 
•  v ~ 5,000 – 30,000 km s-1 
•  No neutrino burst 
•  Eoptical ~ 1049 erg •  Lpeak ~ 1043 erg s-1 for 2 weeks •  Radioactive peak and tail (56Ni, 56Co) 
•  1/200 yr in our Galaxy 
•  Makes about 2/3 of the iron 
   in the Galaxy 
•  Hydrogen in spectrum 
•  M > 8 solar masses 
•  Iron core collapses to 
   a neutron star or black hole 
•  ~1051 erg kinetic energy 
•  v ~ 2,000 – 30,000 km s-1 
•  Neutrino burst ~ 3 x 1053 erg 
•  Eoptical ~ 1049 erg •  Lpeak ~ 3 x 1042 erg s-1 for about 
   3 months    (varies from event to event) 
•  Radioactive tail (56Co) 
•  2/100 yr in our Galaxy 
•  Makes about 1/3 iron and 
   all the oxygen and (alpha-elements) 
plus many other elements 
Type II 
There are also Type Ib and Ic supernovae that 
share many of the properties of Type II but  
have no hydrogen in their spectra 

Typically 0.6Mo of Fe 
_________________
_____ 

What produces what ? 
α-elements (O, Mg, Ca, Si, Ti) are produced mainly 
in high-mass stars (M > 8-10 MSUN) and are 
ejected by SN II. 
Fe (and iron-peak elements) are produced mainly  
in SN Ia (but also in SN II).  
Timescales:  
SN II:  the timescale of the normal evolution of 
stars more massive than 8-10 MSUN (less than ~ 
30 Myr) 
SN Ia:  in the single degenerate model the 
minimum time   for the appearance of the first 
SN Ia is ~ 30-35 Myr 
The level of the plateau is driven by the IMF 
The position of the knee is driven by the SFR 
SNII enrich the interstellar medium essentially of  α-elements. 
Thus the level of α-elements depends on the number of massive  
stars in the population (IMF).    [Fe/H] remains unchanged  
SNII 
SNIa enrich the interstellar medium essentially of 
Iron. Thus the level of [α/Fe] decreases and [Fe/H] 
increases.  The efficiency  depends on the SFR.   
SNIa 
The position of the knee flags the ISM chemical 
conditions at the epoch of the first appearance of 
the SNIa explosion (occurring at least after 40 
Myr). 
At that epoch the chemical pattern in the ISM 
is settled by the IMF and the  SFR that determine 
the level of  alpha-plateau and the position in 
metallicity of the knee.  
SNII 
SNIa 
Galactic Bulge Dwarf Spheroidals 
BULGE 
DWARF 
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 M < 8 Mo 
Non innescano mai il bruciamento di C-O 
 
Si spengono come WD CO 
Quadro riassuntivo 
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8Mo< M < 11 Mo 
Innescano il bruciamento di C-O in ambiente semi-degenere 
C viene convertito in Ne 
 
Si spengono come O-Ne WD o 
Esplodono come EC-SNe 
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Quadro riassuntivo 
M > 11 Mo 
Bruciano C ed O nel core NON degenere  e poi 
progressivamente Si, S etc. fino al gruppo del Fe. 
Segue collasso gravitazionale 
SN II 
(CC Sne)   
M < 25 Mo   Neutron Stars 
M > 25 Mo   Black Holes    
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L’esplosione di SN II distrugge la stella ma lascia una 
“remnant” che può essere: 
Stella di neutroni 
Buco nero 
In rapida rotazione 
Core collassato 

Stelle di neutroni 
 Le stelle di neutroni sono il remnant  dell’esplosione di SNII 
di una stella massiccia (con massa iniziale compresa tra  
11 Mo<M <25 MO).   
Il nucleo degenere di ferro ha raggiunto il limite di 
Chandrasekar (M ~ 1.4 MO) ed e’ collassato; dunque 
possiamo stimare che in una NS di 1.4 MO ci siano ~1057 
neutroni 
€ 
nneutr =
1.4MO
1.7 ⋅10−24 gr =
1.4 ⋅ 2 ⋅1033gr
1.7 ⋅10−24 gr =10
57
Processo	  URCA	  
p+	  +	  e-­‐	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  n	  +	  νe	  	  	  (ca3ura	  ele3ronica)	  
Come nel caso delle WD anche nelle NS la stella e’ 
sostenuta dalla pressione del gas degenere (questa volta 
costituito da neutroni). Analogamente al caso delle WD 
possiamo ottenere l’espressione del raggio della NS 
uguagliando la pressione del gas degenere alla pressione 
dovuta alla forza di gravita’. 
Ricordiamo che 
€ 
P ~ 13 nn pv
€ 
nn =
ρ
mn
€ 
mn ~ mH
Come avevamo gia’ dimostrato nel caso delle WD 
  
€ 
p ~ n
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Dunque uguagliando alla componente dovuta alla gravita’ 
avremo 
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Questa espressione da (per una NS di 1.4 MO ) un valore 
di circa 5 105 cm (5 km !!!) sottostimando leggermente il 
raggio tipico di una NS che e’ tra 10 e 15 km. 
Evoluzione Stellare - parte IV 773 
Come le WD anche le stelle di neutroni seguono la relazione 
                                         MV = cost. 
cosi’ le NS diventano via via piu’ piccole e piu’ dense 
all’aumentare della massa.   
  
€ 
M RNS3 =
6
mH 8
( 43 π)
(2πG)3 = cos t
 Anche in questo caso esiste una massa limite oltre la quale 
la pressione dei neutroni degeneri non puo’ sostenere la 
stella   (il collasso produce un BH !!!)    
( Gran parte della NS osservate hanno una massa ~ 1.4 MO 
poiche’ dal punto di vista evolutivo sono il risultato del 
collasso di un nucleo di Fe degenere che raggiunge la massa 
di Chandrasekar). 
€ 
MNSLIMITE ~ 3MO
(limite di Oppenheimer-Volkov) 
Masses of 
neutron stars in 
binary systems. 
Qual’e’ la densita’ di una stella del genere? 
€ 
ρ =
1.4 ⋅ 2 ⋅1033
4
3 π (10
6)3
= 0.7 ⋅1033 ⋅10−8
€ 
= 0.7 ⋅1015g /cm3 = 7 ⋅1014 g /cm3
Dello stesso ordine di grandezza della densita’ 
dei nuclei degli atomi !!!! 


Evoluzione Stellare - parte IV 779 
La struttura interna delle NS offre la possibilita’ di 
ricapitolare i principali processi che avvengono al variare 
delle condizioni di densita’ negli interni stellari. 
STRUTTURA DELLE NS 
Evoluzione Stellare - parte IV 780 
                          OUTER CRUST   
Nuclei pesanti (Fe56) in un mare di elettroni relativistici.  
Il ferro si trova in superficie man mano che si scende  
troviamo isotopi pesanti ricchi di neutroni. Alla base della  
outer crust troviamo neutroni liberi (neutron drip) 
                           INNER CRUST 
Isotopi pesanti + neutroni liberi + elettroni relativistici. 
Alla base della inner crust ρ ~ ρnucl 
                             INTERIOR 
Neutroni liberi con tracce di protoni ed elettroni  
Evoluzione Stellare - parte IV 782 
	  	  	  ρ	  ≈	  106	  g/cm3	  
Attorno a questa densita’ gli elettroni diventano 
relativistici. I nuclei di ferro (che caratterizzano il core 
della proto-supernova) sono immersi in questo mare di 
elettroni che hanno energia sufficiente per poter interagire 
secondo la  
                            p+	  +	  e-­‐	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  n	  +	  νe	   
con i protoni che sono ancora nei nuclei di ferro. 
Ricordiamo che questo processo puo’ avvenire solo se 
l’elettrone possiede una quantita’ di moto ≠ 0 altrimenti e’ 
impedito dalla conservazione dell’energia  
€ 
mnc 2 = mpc 2 + mec 2 + 0.78MeV
	  	  	  ρ	  ≈	  109	  g/cm3	  
A queste densita’ questo processo comincia ad avvenire e 
i nuclei di Fe56 cominciano ad assorbire e- e si trasformano 
in isotopi via via piu’ ricchi di neutroni (Ni62,Ni64,Ni66). 
Questi isotopi in condizioni normali sarebbero instabili e si 
trasformerebbero in nuclei stabil i attraverso i l 
decadimento 
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  n	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  p	  	  +	  e-­‐	  +	  ν	  
Tuttavia in condizioni di completa degenerazione 
elettronica, i livelli energetici liberi per gli elettroni sono 
tutti occupati e questo impedisce il decadimento. 
Processo di NEUTRONIZZAZIONE 
(formazione di isotopi ricchi di neutroni) 
	  	  	  ρ	  ≈	  1011	  g/cm3	  
A densita’ ancora maggiori i neutroni cominciano a 
formarsi anche fuori dai nuclei 
                             NEUTRON DRIP 
La mistura di cui e’ costituito il plasma a queste densita’ e’ 
                 (1) ISOTOPI ricchi di neutroni 
                 (2) neutroni liberi non relativistici 
                 (3) elettroni relativistici  
	  	  	  ρ	  ≈	  1012	  g/cm3	  
Man mano che la densita’ aumenta, aumenta anche il 
numero di neutroni liberi e i neutroni cominciano a fornire 
la pressione per mantenere la struttura stellare. 
	  	  	  ρ	  ≈	  1014	  g/cm3	  
A densita’ dell’ordine della densita’ dei nuclei atomici, i 
nuclei si dissolvono (d’altra parte a questo punto non c’e’ 
praticamente differenza tra neutroni liberi e neutroni nei 
nuclei). Ora il plasma e’ costituito da un fluido di neutroni, 
protoni ed elettroni relativistici, in cui il numero di 
neutroni domina (n:p:e-  ---> 8:1:1). 
A densita’ maggiori di quella nucleare i fenomeni che 
possono accadere sono ancora poco noti, e’ possibile che 
avvengano decadimenti del tipo 
                  n           p+ + π-                     
                                      (pione:particella elementare)   
Alcune proprieta’ delle NS furono anticipate teoricamente ben 
prima di essere osservate! 
Per esempio: queste stelle devono ruotare velocemente. 
Infatti anche se il nucleo di Fe della proto-supernova ruotava 
lentamente la diminuzione di raggio (collasso generato dal 
processo di fotodisintegrazione e processo URCA) e’ cosi’ 
grande che la conservazione del momento angolare 
garantisce la formazione di una stella di neutroni in rapida 
rotazione. 
Per fare alcune stime approssimative (ma istruttive) alcuni 
testi descrivono le caratteristiche del nucleo degenere di Fe 
che sta per collassare con le equazioni che abbiamo derivato 
nel caso delle WD. 
Possiamo scrivere 
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Questa espressione e’ piu’ 
accurata di quella calcolata 
da noi prima 
Per una WD di Fe 
€ 
Z
A =
26
56 ~ 0.5
€ 
Rnucleo
RNS
=
1.7 ⋅10−24
10−27 ⋅ 0.3 =
5 ⋅10−25
10−27 = 500
Il collasso genera una diminuzione delle dimensioni del 
nucleo di un fattore 500 !!! 
Applicando la conservazione del momento angolare al core 
che sta collassando e imponendo che non ci sia perdita di 
massa (MnucleoWD = MNS ). 
€ 
I = 25 MR
2
€ 
Iiω i = I fω f
2
5 MiR
2
iω i =
2
5 Mf R
2
fω f
€ 
ω f =ω i(
Ri
Rf
)2
Dipende dal quadrato 
del rapporto del 
raggio !!! 
€ 
( RiRf
)2       vale 2.5 105 !!!! 
dunque 
€ 
(RfRi
)2 ~ 4⋅ 10−6
Se lo esprimiamo in forma di periodo 
€ 
Pf = Pi(
Rf
Ri
)2
€ 
PNS = 4 ⋅10−6Pnucleo
Naturalmente questo e’ un approccio molto semplificato 
perche’ i l nucleo non e’ completamente separato 
dall’inviluppo e dunque bisogna tener presente l’eventuale 
trasferimento di momento angolare. Ad ogni modo vediamo 
che periodo di rotazione possiamo aspettarci nel caso di NS. 
Il problema e’ che non abbiamo idea del periodo di rotazione 
del nucleo della proto-supernova. 
Possiamo approssimarlo con quello osservato in una WD 
                                   PWD ~ 1000 s 
                          PNS ~ 4 10-6 103 s = 4 10-3 s 
                        (dell’ordine del millisecondo) 
             Siamo vicini alla velocita’ angolare limite ! 
La massima velocita’ angolare si puo’ ottenere dal 
bilanciamento dell’accellerazione gravitazionale con quella 
centrifuga 
€ 
ω 2R = GMR2
€ 
Pmin =
2π
ωmax
€ 
ωmax =
GM
R3
€ 
Pmin =
2π
ωmax
=
2π
GM
R3
Per una NS  M~1.4 MO   R~106 cm 
€ 
Pmin = 2π
R3
GM = 2π
108
6.7 ⋅10−8 ⋅1.4 ⋅ 2 ⋅1033 = 2π
108
20 ⋅1025
€ 
=
2π
2
1018
1026 ~ 4 ⋅10
−4 s
Le stelle di neutroni dovrebbero avere anche forti campi 
magnetici 
Le linee del campo magnetico 
del nucleo di Fe collassante 
rimangono congelate nella NS 
     dΦ = B dA 
Flusso magnetico 
Un’idea dell’intensita’ del campo magnetico della NS puo’  
essere calcolato sulla base delle stesse considerazioni fatte 
prima 
€ 
Bi4πR2i = Bf 4πR2 f
BNS = BFeWD (
RWD
RNS
)2 ~ 1013 −1014G
~108 G 2.5 105 
Le stelle di neutroni sono oggetti molto caldi: al momento 
della formazione una NS puo`  raggiungere ~1011 K. 
Naturalmente il processo URCA raffredda rapidamente la NS 
in formazione a causa dell’emissione di neutrini 
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  p+	  +	  e-­‐	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  n	  +	  νe	  
	  Si stima che la temperatura di una NS dopo qualche minuto  
e` gia` dell’ordine di 1010 K,  dopo un centinaio d’anni e’ 
diventata di ~108 K, ed e’ scesa a ~106 K  dopo ~105 yr. 
Un oggetto di questo tipo emette essenzialmente raggi X. 
€ 
L = 4πR2σT 4 = 4π10125.6 ⋅10−51024erg /s
€ 
= 7 ⋅1032erg /s
Che luminosita’ avrebbe??? 
E’ quasi la 
luminosita’ 
del Sole !!!! 
Pero’ emette a λ piccole 
€ 
λT = 0.29cm /K
  
€ 
λ =
0.29
106 cm =
0.29 ⋅108 A
106 = 29

A
(legge di Wien) 
                              PULSAR 
Le PULSAR (Pulsating Source of Radio) furono scoperte per 
caso nel 1968 (Jocelyn Bell + PhD) come segnale “spurio” a 
radio frequenze durante osservazioni di sorgenti 
extragalattiche. 
Caratteristiche del segnale pulsato: 
(1)  Periodo tra qualche decimo e qualche secondo  
     media <P> ~ 0.8 s   -  periodo minimo 0.0016 s 
(2) Il segnale pulsato e’ estremamente regolare (accuratezza di 10-17 s) 
(3) Il periodo aumenta al passare del tempo. La grandezza utilizzata e’   
                   tipicamente                  cosi’ possiamo ottenere un tempo  
     caratteristico medio  
€ 
•
P = dPdt
€ 
•
P =10−15
€ 
τ =
P
•
P
~ 107 yr
Pcrab = 0.0333 s                                 Nessuna WD puo’ 
                                                 ruotare 30 volte al secondo 
     (oggetto                                     senza distruggersi        
molto  compatto) 
L’idea che la radiazione proveniente dalla Crab Nebula fosse 
radiazione di sincrotrone (prodotta da elettroni relativistici 
che spiraleggiano attorno alle linee di forza del campo 
magnetico) alimentata dalla stella di neutroni ruotante fu 
confermata anche dal punto di vista quantitativo…. 
L’idea che le pulsar fossero NS rotanti fu avanzata poco 
tempo dopo la scoperta della prima pulsar. 
L’ipotesi fu confermata dalla scoperta di una pulsar nella 
nebulosa del granchio (Crab Nebula). 
                         Pulsar                   Sup. Remnant    

RADIAZIONE DI 
SINCROTRONE 
Il moto degli elettroni e’ 
circolare attorno alle linee 
di campo 
RADIAZIONE DI 
CURVATURA 
Il moto e’  principalmente 
lungo 
le linee di campo 
ENTRAMBE SONO RADIAZIONE NON TERMICA 
    (radiazione termica e’ da corpo nero) 
L’ipotesi che la sorgente di energia della Crab Nebula fosse 
nella Pulsar fu confermata da alcune semplici considerazioni 
generali. 
Il serbatoio di energia di una Pulsar e’ l’ENERGIA CINETICA 
ROTAZIONALE della stella 
€ 
K = 12 Iω
2 =
2π 2I
ρ2
Man mano che la stella perde energia rallenta la sua 
rotazione. Il tasso con cui la stella di neutroni perde energia 
e’ 
€ 
dK
dt = 2π
2I(−2)P−3 dPdt
Per una NS di 1.4 MO e di R=106 cm 
€ 
I = 25 MR
2 =
2
5 ⋅1.4 ⋅ 2 ⋅10
33 ⋅1012 =1045grcm2
€ 
dK
dt = −
4π 2I •P
P 3
Considerando P e P per la pulsar della Crab 
P = 0.033 s  P = 4 10-3 
. 
. 
€ 
dK
dt = 5 ⋅10
38erg /sec
E’ proprio l’energia 
necessaria per 
alimentare la 
Crab Nebula !!! 
Da cos’e’ generata la radiazione emessa della Pulsar? 
I fenomeni fisici che possono generare la radiazione sono 
ancora non completamente chiari. Vediamo qual’e’ il quadro 
attuale. 
La NS ha un forte campo magnetico e mentre la stella ruota 
il campo magnetico varia continuamente in ogni punto dello 
spazio. Questo produce un campo elettrico sulla superficie 
della NS (legge di Faraday). 
Il campo elettrico generato (108 statvolts/cm) e’ di molti 
ordini di grandezza (108 volte) piu’ elevato della forza di 
gravita’ e dunque uno “sciame” di particelle cariche p+ e 
ancora piu’ numerosi e- vengono rimossi dalla “crosta” della 
NS secondo le linee del campo elettrico 
Questo sciame di particelle genera quella che viene chiamata 
                                MAGNETOSFERA 
Naturalmente la velocita’ delle particelle cariche co-rotanti 
con la NS NON puo’ essere superiore allo velocita’ della luce 
e dunque questo vincolo fissa la dimensione massima delle 
linee i forza della magnetosfera che circondano la Pulsar. 
La dimensione massima e’ detta 
                             CILINDRO DI LUCE 
                                 (light cylinder) 
e viene stabilito da ωr=v. Imponendo che v=c   
€ 
R = c
ω
=
cP
2π
RAGGIO DEL 
CILINDRO DI LUCE 
Evoluzione Stellare - parte IV 805 
La pulsar emette dunque particelle cariche sia attraverso il 
cilindro di luce sia attraverso i poli magnetici. 
Lungo i poli magnetici le particelle vengono rapidamente 
accelerate a velocita’ relativistiche ed emettono radiazione di 
curvatura (perche’ si muovono lungo le linee del campo) di 
energia tipica dei raggi   , energia che si converte in coppia 
Ciascun e- viene poi accelerato ed emette ancora      , … 
Questo genera un effetto a cascata che produce un fascio di 
radiazione coerente che risulta pulsato dal fatto che l’asse 
magnetico NON e’ coincidente con l’asse di rotazione. 
€ 
γ → e+ + e−
€ 
γ
€ 
γ
Evoluzione Stellare - parte IV 807 
€ 
γ → e+ + e−
Il fatto che le particelle cariche a velocita’ relativistiche 
producono radiazione lungo la direzione del moto genera un 
cono stretto di radiazione. 
Questo e’ dovuto al fatto che la velocita’ di queste particelle 
e’ relativistica  (LIGHT HEAD effect). 
Trasformazioni 
€ 
vx =
v'x +u
1+ uv'xc 2
€ 
vy =
v'y 1−
u2
c 2
1+ uv 'xc 2
€ 
vz =
v'z 1−
u2
c 2
1+ uv 'xc 2
S S’ 
u 
Evoluzione Stellare - parte IV 810 
Se un punto nel sistema S’ emette un raggio di 
radiazione  le componenti della radiazione  misurate in 
S’ appariranno cosi 
Ma grazie alle trasformazioni che abbiamo scritto vediamo 
cosa succede alla componente della radiazione che ha 
                           vx’=0    vy’=c    vz’=0                        (a) 
cioe’ alla componente della radiazione che si muove 
perpendicolarmente alla direzione di marcia introduciamo le 
(a) nelle trasformazioni avremo …. 
S’ 
€ 
vx = u
vy =
c 1− u
2
c 2
1
vz = 0
La componente 
vx 
non e’=0 
€ 
}
avremo 
€ 
sinθ = vyv =
c 1− u
2
c 2
c = 1−
u2
c 2
Per u ~ c   sinθ e’ piccolo, θ e’ piccolo e quindi la 
radiazione vista da S 
appare concentrata in un cono stretto 
€ 
v = vx + vy + vz = c
Evoluzione Stellare - parte IV 812 
Per u ~ c   sinθ e’ piccolo, θ e’ piccolo e quindi la 
radiazione vista da S 
appare concentrata in un cono stretto 

La radiazione proveniente dalle Pulsar ci appare pulsata 
proprio grazie  all’azione combinata di una serie di fattori 
   (1)  Radiazione coerente estremamente collimata 
         proveniente dai poli magnetici 
   (2)  Asse magnetico NON allineato con l’asse di  
         rotazione 
   (3)  Rapida rotazione della NS 
EFFETTO FARO 
Evoluzione Stellare - parte IV 815 
I pulsi provenienti dalle Pulsar sono stati osservati da 20 MHz 
a 10 GHz. 
Una caratteristica importante dell’osservazione multibanda 
dei pulsi e’ la cosidetta misura di dispersione. 
Infatti le onde elettromagnetiche che trasportano il pulso si 
propagano nel mezzo interstellare tra le Pulsar e 
l’osservatore. 
Il mezzo interstellare non e’ vuoto ma e’ popolato da 
elettroni liberi che risentono  della radiazione incidente. In 
particolare le onde radio inducono oscillazioni negli elettroni 
liberi del mezzo interstellare. Queste oscillazioni rallentano la 
propagazione delle onde, in modo dipendente dalla frequenza 
(inducono un ritardo a basse frequenze). 
In pratica la presenza di elettroni nel mezzo interstellare 
altera la velocita’ di propagazione delle onde radio al variare 
della frequenza (la velocita’ diminuisce col diminuire della 
frequenza) e dunque il pulso che era stato emesso dalla NS 
allo stesso tempo a tutte le frequenze  arriva sulla terra  
“disperso” a seconda della frequenza osservata. 
La misura di dispersione puo’ essere usata per stimare la 
distanza della Pulsar visto che di fatto dipende da quanto 
mezzo interstellare e’ stato attraversato dalla radiazione. 

Man mano che la stella perde energia rallenta la sua 
rotazione. 
 Quindi man mano che la pulsar invecchia ci aspettiamo 
                         . 
     P crescenti e P descescenti 
Fino  a quando la pulsar non sara` piu` osservabile     
Col passare del tempo la NS rallenta e il suo periodo 
aumenta. L’intensita’ del pulso decade fino a diventare 
inosservabile. 

Esistono tuttavia possibili scenari in cui la pulsar viene 
riaccelerata e torna ad emettere radiazione pulsata con 
periodi dell’ordine del millisecondo  
MILLISECOND PULSAR 
Dunque le millisecond pulsar sarebbero PULSAR vecchie 
riaccelerate da fenomeni di accrescimento (il gas accresciuto 
cede momento angolare alla pulsar che viene cosi’ 
riaccelerata). 
Quindi in questo scenario la fase di “ricarica” della NS (pulsar 
vecchia) deve avvenire in un sistema binario. 
Le stelle di neutroni possono trovarsi in sistemi binari perche’ 
la stella progenitrice era in un sistema binario. 
Attenzione !!! 
Non e’ detto che l’esplosione di SN distrugga il sistema 
binario. Questo dipende solo dalla quantita’ di massa emessa 
dalla SN. 
Naturalmente e’ possibile che una NS isolata “catturi” una 
stella (TIDAL CAPTURE) e formi un sistema binario “nuovo”. 
Tuttavia se l’interazione e’ troppo stretta si possono formare 
oggetti esotici. 
Questo tipo di catture sono abbastanza rare. Nelle regioni 
piu’ dense degli AG si stima che possano avvenire ~10 di 
queste catture in 1010 anni. 
Conferma 
dell’esistenza di NS in 
accrescimento 
Il risultato di una NS in accrescimento e’ un sistema binario 
con emissione di raggi X (binary X-ray pulsar). 
In alcuni di questi sistemi e’ stato possibile misurare P e P  
e si e’ effettivamente constatato che al passar del tempo 
queste pulsar ruotano piu’ velocemente 
. 
C’e’ da tener presente che l’accrescimento di gas da parte di 
una NS con forte campo magnetico non e’ cosi’ ovvio.  
Il campo magnetico impedisce la formazione di un disco di 
accrescimento fino ad una certa distanza dalla NS. 
L’esistenza di questi oggetti riaccelerati fu constatata con la 
scoperta della PSR 1937+214 che ha un periodo di 1.5 
millisecondi … la pulsar ruota su se stessa oltre 600 volte 
ogni secondo !!! 
  P = 10-19 (indica un campo magnetico debole) 
Eta’ caratteristica   
. 
€ 
P
•
P
~ 108 yr
Eta’ di un ordine di grandezza maggiore delle altre pulsar! 
La pulsar piu’ veloce e’ anche la piu’ vecchia. 
Se lo scenario di riaccelerazione e’ giusto quello che ci si 
aspetta e’ di trovare una MSP in un sistema binario con una 
compagna evoluta: tipicamente una WD di CO o piu’ 
probabilmente di He cioe’ un nucleo di una stella “pelata” 
dall’azione di accrescimento della NS. 

Evoluzione Stellare - parte IV 827 

Alcune MSP sono tuttavia isolate. 
Si puo’ pensare che queste pulsar siano state accelerate in 
un sistema binario e che poi la stella residua sia stata 
completamente distrutta dall’azione della NS. 
Per esempio la PSR 1957+20 ha come compagna una WD di 
soli 0.025 MO . Le osservazioni hanno mostrato che questa 
stella e’ circondata da gas ionizzato. Lo scenario che si 
presenta e’ dunque una stella (la WD) che dopo aver ceduto 
buona parte della sua massa alla NS (ed averla riaccelerata) 
sta per “vaporizzare” il residuo (BLACK WIDOW). 
Entro qualche milione d’anni lo sciame di particelle 
energetiche della MSP avra’ completamente distrutto il 
remnant ed apparira’ come una MSP isolata. 
A “Black widow” formation process 
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